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Fermi est l’actuel observatoire γ de la NASA. Ce dernier a pour objectif de re´pondre
a` diverses questions scientifiques relevant du domaine de la physique des hautes e´nergies.
Quelle est l’origine du rayonnement cosmique ? Quelles sont les origines des e´missions
diffuses galactique et extragalactique ? Pouvons-nous de´tecter la matie`re noire dans le
domaine du GeV ? Quel est le processus physique a` l’origine des sursauts gamma ? Quelle
est la nature des sources a` haute e´nergie ? Cette dernie`re question fournit le cadre ge´ne´ral
de cette the`se.
Le LAT (Large Area Telescope) constitue le te´lescope principal de Fermi et s’inscrit
dans la continuite´ du te´lescope EGRET (Energetic Gamma Ray Experiment Telescope).
Un des objectifs du LAT est de re´soudre le proble`me de l’identification des sources pose´
par EGRET. En effet, EGRET avait de´tecte´ pre`s de 270 sources gamma dont moins de
la moitie´ avaient pu eˆtre identifie´es. On pre´voit que Fermi puisse de´tecter 10000 sources
au terme de sa mission. Au bout d’un an, le LAT a re´ve´le´ de nouvelles classes de sources.
Cependant une grande partie d’entre elles restent inconnues et non-associe´es a` une contre-
partie spatiale. Dans cette the`se, nous allons chercher a` de´terminer la nature de ces sources
non-associe´es.
Dans le cadre de cette the`se j’ai de´tecte´, caracte´rise´ puis classifie´ les sources non-
associe´es de´tecte´es par le LAT. L’e´tape de de´tection des sources consista en la mise au
point d’une me´thode d’extraction des sources. Quant aux e´tapes de caracte´risation et
de classification des sources, elles consiste`rent en une proce´dure utilisant des e´tudes de
populations de sources : re´partition spatiale des sources, caracte´risation spectrale et e´tudes
temporelles. L’ensemble de ces e´tudes a permis de classifier 59% des sources non-associe´es
du premier catalogue Fermi et offre de nouvelles perspectives dans l’investigation de la
nature des sources non-associe´es. La quasi totalite´ des sources γ est soit des AGN soit des
pulsars. Nous avons classifie´ comme pulsars 12% des sources non-associe´es et 47% comme
blazars. De plus, nous sommes parvenu a` caracte´riser a` un type de blazars 78% des blazars




Fermi is the current NASA γ-rays observatory. Its goal is to reply to scientific ques-
tions relevant from high energy physics. What is the origin of cosmic-rays ? What are the
origins of the galactic and extragalactic diffuse emission ? Can we detect Dark Matter in
γ-rays ? What are the physical processes causing γ-rays bursts ? What is the nature of the
high energy sources ? This last question provides the context of this thesis.
The LAT (Large Area Telescope) is the principal telescope aboard Fermi and it is the
successor of the EGRET (Energetic Gamma Ray Experiment Telescope) telescope aboard
CGRO (Compton Gamma Ray Observatory). One of the major objectives of the LAT
is to solve the source identification problem asserted by EGRET. Actually, EGRET had
detected near 270 γ-ray sources and less than half of these sources has been identified. It
is predicted that Fermi will be able to detect 10000 sources at the end of its mission. One
year after the launch, the LAT has detected new source classes. However, the nature of
a large part of these sources is still unknown and many sources remain unassociated to
a counterpart known at other wavelenghts. In this thesis, we will seek to determine the
nature of these unassociated sources.
In this context, I have characterized and classified the unassociated sources detected
by the LAT. The detection step consisted in the optimisation of an extraction method.
The characterization and classification steps consisted in the study of the sources : spatial
distribution, spectral distribution and variability. This work has led to a classification of
59% of the unassociated sources from the first Fermi catalogue, and enabling future inves-
tigations the nature of the unassociated sources. The major part of γ-rays sources is AGN
or pulsars. We classified 12% of the unassociated sources as pulsars and 47% as blazars.
In addition, we managed to characterised as blazar sub-class 78% of the classifed blazars :
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Cette the`se intitule´e ≪ De´tection et Identification des sources γ ponctuelles avec le
te´lescope spatial Fermi ≫ s’inscrit dans le cadre d’une collaboration internationale autour
de la NASA.
L’observatoire γ Fermi, du nom du physicien Enrico Fermi (1901-1954) a e´te´ lance´ le 6
juin 2008 depuis la base de Cap Canaveral en Floride. Il a pour objectif l’e´tude des sources
γ du ciel et couvre a` l’aide de ses 2 instruments une bande en e´nergie s’e´tendant de 20
keV a` 300 GeV. Le GBM (Gamma Burst Monitor) de´tecte essentiellement les sursauts γ
et couvre la gamme en e´nergie allant de 20 keV a` 30 MeV. Le LAT (Large Area Telescope)
observe les sources γ a` des e´nergies allant de 20 MeV a` 300 GeV.
La de´tection des sources γ du ciel est la premie`re e´tape avant de proce´der a` l’identifi-
cation de ces sources. L’identification des sources e´mettant a` haute e´nergie permettra de
mieux comprendre les phe´nome`nes physiques responsables du rayonnement γ. L’e´mission
γ d’objets tels que les galaxies est non reproductible sur Terre en laboratoire, et la
compre´hension de ces phe´nome`nes passe par l’observation spatiale de l’Univers des hautes
e´nergies. Au travers de la de´tection et de l’identification des sources γ du ciel, nous es-
sayons donc de comprendre les phe´nome`nes physiques les plus e´nerge´tiques de l’Univers,
lesquels sont impossibles a` e´tudier sur Terre.
1
2 CHAPITRE 1. INTRODUCTION
Dans le domaine des hautes e´nergies, et particulie`rement en γ, la de´tection et l’iden-
tification des sources sont un proble`me majeur. Les sources e´mettent des flux tre`s faibles
difficiles a` de´tecter et la fonction d’e´talement des instruments est tre`s e´leve´e, ce qui im-
plique une grande incertitude sur la position d’une source de´tecte´e.
Les flux (inte´gre´s pour des e´nergies E>100 MeV) des sources sont de l’ordre de 10−7
photons.cm−2.s−1, ce qui correspond pour le LAT a` bord de Fermi a` un flux de 1 photon
toutes les 1250 s et la valeur de la fonction d’e´talement a` 68% pour une e´nergie de 1 GeV
est de 0,6◦. A titre de comparaison, les te´lescopes radio et X atteignent des re´solutions de
l’ordre de l’arcseconde. De plus l’e´mission diffuse qui constitue pre`s de 90% des photons
geˆne la de´tection et l’identification des sources γ ponctuelles.
Depuis le lancement re´cent de Fermi, la de´tection et l’identification des sources sont
des proble´matiques actuelles. Nous pre´senterons dans ce rapport de the`se, en premier lieu,
la mise au point d’une me´thode d’extraction des sources γ ponctuelles, et en second lieu
les e´tudes spatiales, spectrales et temporelles pouvant aider a` l’identification des sources
γ ponctuelles.
Cette the`se commence par un premier chapitre sur l’historique de la physique de l’as-
tronomie γ ainsi que sur les sources ponctuelles γ connues et attendues. Le second chapitre
expose les caracte´ristiques du LAT, ses donne´es ainsi que les outils mis a` notre disposition
pour le traitement des donne´es. Le troisie`me chapitre traite de la me´thode d’extraction
des sources re´alise´e durant ma premie`re anne´e de the`se, ainsi que de son application a` la
premie`re liste de sources. Le quatrie`me chapitre de´finit le catalogue des sources Fermi/LAT
de´tecte´es sur les 11 premiers mois de la mission a` partir duquel mon travail a e´te´ re´alise´.
Le cinquie`me chapitre est le coeur du travail re´alise´, il de´veloppe les e´tudes mene´es a` partir
du catalogue de 11 mois permettant de contraindre la nature des sources et plus parti-
culie`rement celles qui n’ont aucune association spatiale a` une contrepartie (c’est-a`-dire les
sources γ totalement inconnues). Enfin en conclusion, cette the`se engage une discussion
autour de l’identification des sources et les perpectives que l’on peut envisager a` la suite
de ce travail de the`se.
1.1 Historique
En 1900, le chimiste franc¸ais Paul Villard de´couvrit un rayonnement issu du radium
insensible aux champs e´lectromagne´tiques, Paul Villard de´couvrit le rayonnement γ. Par la
suite le physicien autrichien Victor Hess a observa entre 1911 et 1912 au cours de plusieurs
vols en ballon une ≪ radiation de haute altitude ≫ qui amena Robert Millikan a` conclure
(1926) qu’il s’agissait de rayons γ de hautes e´nergies d’environ 10 - 30 MeV. Cependant
Millikan avait tort car cette radiation de haute altitude ne provenait pas de photons γ
mais des rayons cosmiques. La de´couverte des rayons cosmique en 1912 vaudra a` Hess le
prix Nobel de physique en 1936.
L’astronomie γ est l’observation des photons γ du ciel. Les photons γ sont les plus
e´nerge´tiques. Leurs longueurs d’onde λ est de l’ordre du picome`tre (10−12 m). Les pho-
tons γ sont de manie`re ge´ne´rale de´finis comme les photons avec λ <10−12 m (voir figure
1.1).
En astronomie des hautes e´nergies, on de´finit un photon γ en fonction de l’e´nergie qu’il
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Figure 1.1 Le spectre e´lectromagne´tique
transporte plutoˆt qu’en fonction de sa longueur d’onde λ en me`tres ou de sa fre´quence
ν en Hertz, contrairement a` d’autres domaines de longueurs d’ondes (optique ou radio
par exemple). L’e´nergie d’un photon γ est donne´e par l’e´quation : E=hcλ ou en fonction
de la fre´quence E=hν. En astronomie des hautes e´nergies, on utilise comme unite´ de me-
sure de l’e´nergie des photons l’e´lectron-volt note´ eV plutoˆt que les Joules note´es J, ou` 1
eV=1,6.10−19 J. De manie`re ge´ne´rale, on conside`re que la limite e´nerge´tique a` partir de
laquelle un photon sera conside´re´ comme un photon γ est de 511 keV. 511 keV correspond
a` l’e´nergie de masse de l’e´lectron et du positron. A titre indicatif, E> 511 keV correspond
a` des longueurs d’ondes λ <2,4 pm (2.4 10−12 m).
Les photons γ sont arreˆte´s par l’atmosphe`re terrestre (heureusement pour la vie sur
Terre). Pour observer directement les photons γ il faut aller dans l’espace via des satellites
ou utiliser des ballons stratosphe´riques qui permettent de s’e´lever au dela` de l’atmosphe`re
a` 40 km d’altitude (99% de l’atmosphe`re est contenue dans les 37 premiers kilome`tres
d’altitude).
Bien avant les premie`res observations γ des anne´es 60, plusieurs physiciens, dont Phil-
lip Morrison en particulier, ont e´tudie´ les processus capables de ge´ne´rer des photons γ
dans l’univers. Il sugge´ra que les interactions entre les rayons cosmiques et les nuages
de gaz interstellaires, les supernovae ou encore les interactions entre les e´lectrons et les
champs magne´tiques (effet synchrotron, compton inverse) e´taient susceptibles de ge´ne´rer
les photons γ.
L’exploration du ciel γ commenc¸a avec le lancement en 1961 d’Explorer XI, qui de´tecta
22 photons au-dela` de 50 MeV. Le succe`s d’Explorer XI amena le de´veloppement d’un
nouveau te´lescope : OSO-3 (Orbiting Solar Observatory 3) qui fut lance´ en 1967. OSO-3
parcourait une orbite rapide quasi-circulaire a` 550 km d’altitude et de 33˚ d’inclinaison. Il
observa de nombreuses e´ruptions solaires, une e´mission diffuse ainsi qu’une e´ruption pro-
venant de la source Sco X-1. OSO-3 enregistra 621 photons γ avec une e´nergie supe´rieure
a` 50 MeV (voir [87] et [88]). La mission OSO-3 fut arreˆte´e en 1969, mais elle et ses suc-
cesseurs (OSO-7 et Solar Maximum Mission) ouvrirent la voie a` une nouvelle astronomie :
l’astronomie γ.
A la meˆme e´poque, une nouvelle technique de de´tection des photons γ permet l’utili-
sation de te´lescopes au sol. Cette nouvelle me´thode de de´tection utilise l’effet Tcherenkov
(Pavel Tcherenkov a e´te´ prix Nobel de physique en 1958 [41]). Seulement cette me´thode de
de´tection n’est valable que pour les photons γ posse´dant une e´nergie supe´rieure a` environ
30 GeV. On parle alors de tre`s hautes e´nergies. Les photons γ de tre`s hautes e´nergies inter-
agissent avec l’atmosphe`re terrestre et ge´ne`rent des cascades e´lectromagne´tiques de´tectables
au sol. La de´tection et l’analyse de ces cascades e´lectromagne´tiques permettent de remonter
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a` la direction et l’e´nergie du photon incident. La mise au point de ces de´tecteurs utilisant
l’effet Tcherenkov (voir [47]) a permis l’arrive´e d’une astronomie γ au sol. Cependant la
premie`re de´tection d’une source γ en utilisant l’imagerie Tcherenkov atmosphe´rique n’a eu
lieu que re´cemment en 1989 par l’observatoire Whipple, en Arizona. De nos jours, plusieurs
observatoires γ utilisant la de´tection par effet Tcherenkov ont e´te´ conc¸us : HESS (The
High Energy Stereoscopic System) en Namibie, MAGIC (Major Atmospheric Gamma-ray
Imaging Cerenkov Telescope) en Espagne ou encore VERITAS (Very Energetic Radia-
tion Imaging Telescope Array System) aux Etats-Unis en sont des exemples. Le futur de
l’astronomie γ au sol sera assure´ par l’arrive´e d’ici quelques anne´es de CTA (Cerenkov
Telescope Array).
Depuis les anne´es 60, d’autres missions spatiales, toujours plus performantes, ont vu le
jour. On retiendra la mission COS-B (1975-1982) qui a permis la de´tection de 25 sources
γ ponctuelles. De plus, elle a confirme´ l’existence de l’e´mission diffuse galactique.
L’avant dernie`re mission en date dans le domaine de l’astronomie γ e´tait CGRO (Comp-
ton Gamma Ray Observatory). CGRO e´tait une mission de la NASA emmenant a` son bord
4 instruments : BATSE (Burst and Transient Source Experiment), OSSE (Oriented Scin-
tillation Spectrometer Experiment), COMPTEL (Imaging Compton Telescope) et EGRET
(Energetic Gamma-Ray Experiment Telescope). BATSE e´tudiait les photons entre 20 keV
et 1 MeV et e´tait voue´ a` la de´tection des sursauts γ. OSSE e´tait de´die´ a` la de´tection des
photons entre 100 keV et 10 MeV et COMPTEL a` la de´tection des photons entre 1 MeV
et 30 MeV. Le dernier EGRET de´tectait les photons de 20 MeV a` 30 GeV.
EGRET est le pre´de´cesseur du LAT a` bord de Fermi. Il a de´tecte´ 271 sources ponc-
tuelles γ (voir [64]). Une premie`re tentative d’identification des sources a e´te´ re´alise´e avec
les donne´es d’EGRET. En effet sur les 271 sources de´tecte´es, seulement 101 sources ont
e´te´ identifie´es. On de´nombre 5 pulsars, 1 e´ruption solaire, 66 blazars identifie´s avec un
haut niveau de confiance, 27 identifications de blazars possibles, ainsi qu’une radio galaxie
(Centaurus A) et une galaxie normale, le grand nuage de Magellan (LMC). L’identifica-
tion des blazars a e´te´ re´alise´e en utilisant une co¨ıncidence spatiale avec des FSRQ (Flat
Spectrum Radio Quasar) dans le domaine radio (voir [75]) et les pulsars ont e´te´ identifie´s
graˆce a` la de´tection de leurs pulsations. La re´partition des sources d’EGRET sur la vouˆte
ce´leste est fournie par la figure 1.2.
EGRET a pose´ la proble´matique de l’identification des sources γ ponctuelles qui est le
the`me de cette the`se. En effet, les te´lescopes γ ont une tre`s mauvaise re´solution angulaire
compare´ a` leur homologues optiques ou radio. Le proble`me est que, dans un rayon de 1˚ ,
soit environ le rayon d’incertitude spatiale a` 2σ autour d’une source de´tecte´e, il y a beau-
coup de contreparties possibles et donc de candidats potentiels a` l’e´mission γ observe´e
d’ou` la difficulte´ d’identifier les sources.
Les re´sultats tre`s encourageants de la mission EGRET ont motive´s les scientifiques a`
construire un te´lescope γ de nouvelle ge´ne´ration : le LAT a` bord de l’observatoire Fermi.
La mission EGRET s’est termine´e en 2000, mais depuis juin 2008 le LAT a` bord de Fermi
a pris la rele`ve de son pre´de´cesseur.
De plus en 2007, l’agence spatiale italienne (ASI : Agenzia Spaziale Italiana) a lance´ AGILE
(Astrorivelatore Gamma ad Immagini ultra LEggero) qui a observe´ 47 sources γ [89].
1.1. HISTORIQUE 5
Figure 1.2 Re´partition des sources du catalogue EGRET. Figure extraite de [63].
Figure 1.3 Le ciel γ vu par EGRET a` des e´nergies E>100 MeV. On distingue clairement
l’e´mission diffuse galactique ainsi que quelques sources ponctuelles puissantes. Figure ex-
traite de [84].
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1.2 Phe´nome`nes physiques
1.2.1 Les principales interactions avec la matie`re : Absorption
L’effet photo-e´lectrique
Cet effet a e´te´ de´couvert par Albert Einstein en 1905. Un photon γ transmet l’inte´gralite´
de son e´nergie a` un e´lectron lie´ a` un atome. L’e´lectron est alors e´jecte´ de l’atome avec
une e´nergie cine´tique e´gale a` l’e´nergie du photon moins l’e´nergie de liaison le liant avec
l’atome. L’effet photo-e´lectrique est le me´canisme de transfert principal pour des photons
d’e´nergie infe´rieure a` 50 keV. La section efficace de cet effet de´pend beaucoup de l’e´nergie
de liaison entre l’atome et l’e´lectron, donc du nume´ro atomique de l’atome cible.
L’effet Compton
L’effet Compton a e´te´ de´couvert par Arthur Compton en 1923. Cet effet consiste en
un transfert partiel d’e´nergie entre un photon et un e´lectron libre (ou dans un atome).
Une part de l’e´nergie du photon incident est transmise a` l’e´lectron et le reste est e´mis sous
forme d’un photon de moindre e´nergie. L’e´lectron cible et le photon e´mis ont une direction
diffe´rente de l’angle d’incidence du photon primaire. L’efficacite´ de la diffusion Comp-
ton diminue avec l’e´nergie du photon incident. C’est le principal me´canisme d’interaction
des photons γ d’e´nergie comprise entre 100 keV et 10 MeV. La diffusion Compton sur
des atomes est inde´pendante du nume´ro atomique, car les photons γ produisant cet effet
ont une e´nergie bien supe´rieure a` l’e´nergie de liaison (typiquement de quelques eV), ce qui
permet d’arracher l’e´lectron cible a` l’atome et de lui transmettre une partie de son e´nergie.
Le principe de transfert d’e´nergie Compton est illustre´ sur le figure 1.4
Figure 1.4 Principe de la diffusion Compton.
La cre´ation de paires
En interagissant avec la force de Coulomb au voisinage d’un noyau atomique, un pho-
ton γ peut spontane´ment se convertir sous la forme d’une paire e´lectron-positron (e−/e+).
La production de paires ne´cessite une e´nergie au moins e´gale a` l’e´nergie de masse des
e´lectrons et positrons (511 keV chacun) au repos. L’e´nergie exce´dentaire est e´mise sous
forme d’e´nergie cine´tique dans l’e´lectron et le positron ge´ne´re´s ainsi que dans le noyau ato-
mique. L’e´lectron ge´ne´re´ est appele´ e´lectron secondaire. Quant au positron, il posse`de, dans
l’environnement terrestre, une dure´e de vie tre`s courte (10−8 s) qui de´pend e´norme´ment
de la densite´ et de la tempe´rature du milieu. Dans le milieu interstellaire, cette dure´e de
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vie peut atteindre des millions d’anne´es. En de´finitive, le positron s’annihilera lors de la
collision avec un e´lectron et il re´sultera de cette collision 2 photons 511 keV chacun. Le
phe´nome`ne d’annihilation en 3 photons ( voir [86]), qui joue un roˆle important dans le
milieu interstellaire, intervient lorsque la vitesse relative des 2 particules est faible.
Le LAT a` bord de Fermi, est un te´lescope γ a` cre´ation de paires, c’est-a`-dire que ce
dernier utilise la cre´ation de paires des photons γ comme principe de de´tection des photons.
La figure 1.5 met en avant les diffe´rents domaines d’e´nergie ou` l’effet photo-e´lectrique,
l’effet Compton et la cre´ation de paires sont dominants. On distingue sur cette figure que
pour le domaine d’e´nergie E>10MeV, c’est la cre´ation de paires qui domine par rapport
aux autres phe´nome`nes. C’est la raison pour laquelle le LAT (E=30 MeV- 300 GeV) utilise
la cre´ation de paires comme principe de de´tection.
Figure 1.5 Coefficient d’absorption des photons γ (µ en cm−1) du Plomb. En fonction de
l’e´nergie c’est un des 3 effets qui sera dominant.
1.2.2 Les principales interactions avec la matie`re : Emission
L’e´mission de photons γ est issue de me´canismes dont l’origine est non-thermique. Ces
me´canismes d’e´mission γ sont dus a` des interactions entre des particules e´nerge´tiques et
leurs milieux. Nous allons pre´senter les diffe´rents me´canismes d’e´missions.
Le rayonnement synchrotron
D’apre`s les e´quations de Maxwell, une particule charge´e se de´plac¸ant de fac¸on non uni-
forme e´met un rayonnement e´lectromagne´tique. Le rayonnement synchrotron se produit
lorsque un e´lectron relativiste rencontre un champ magne´tique qui le force a` suivre une
trajectoire en spirale. L’e´lectron e´met alors un rayonnement concentre´ dans un faisceau
e´troit qui est dirige´ dans le sens de de´placement de l’e´lectron.
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Comme l’indique le nom, l’e´mission synchrotron fut de´couverte dans les synchrotrons.
Meˆme si l’e´mission a aussi e´te´ observe´e dans le ciel, sa nature n’a e´te´ comprise que bien
plus tard. On retrouve une e´mission d’origine synchrotron au sein de notre galaxie ainsi
que dans les quasars lointains.
Le principe de l’e´mission synchrotron est sche´matise´ par la figure 1.6. L’e´nergie des pho-
tons issus de l’e´mission synchrotron de´pend de la vitesse des e´lectrons et de la valeur du
champ magne´tique. Le spectre des photons e´mis par cette e´mission s’e´tend du domaine
radio au domaine γ. A titre d’exemple, c’est l’e´mission synchrotron que l’on observe dans
les lobes radio des quasars et des radio-galaxies.
La puissance totale rayonne´e par un e´lectron par effet synchrotron est donne´e par













ou` B⊥ est la projection du champ magne´tique perpendiculairement a` la vitesse de
l’e´lectron, E l’e´nergie totale de l’e´lectron, e sa charge, m sa masse, c la ce´le´rite´ de la
lumie`re dans le vide et µ0 est la perme´abilite´ magne´tique dans le vide.
Figure 1.6 Sche´ma de l’e´mission synchrotron. Le de´placement d’un e´lectron relativiste
perpendiculairement aux lignes de champs magne´tique induit un rayonnement synchrotron
focalise´.
Le rayonnement Bremsstrahlung
Selon les e´quations de Maxwell, toute charge (particule charge´e, e´lectron essentielle-
ment) dont la vitesse varie, en valeur absolue ou en direction, rayonne. Comme l’e´nergie
lie´e a` la de´ce´le´ration des e´lectrons est quantifie´e, cela cre´e un flux de photons dont le
spectre en e´nergie est quasiment continu.
Lorsque un e´lectron relativiste passe a` proximite´ d’un noyau, l’e´lectron est de´vie´ par le
champ e´lectrique du noyau et on observe un rayonnement de freinage lie´ a` la de´ce´le´ration
(ou de´viation) des e´lectrons.
Lorsque des e´lectrons libres traversent de la matie`re (gaz, plasma), on observe la
ge´ne´ration par effet Bremsstrahlung d’un flux de photons. La densite´ de puissance inte´gre´e














ou` ne est la densite´ de nombre des e´lectrons, re est le rayon classique de l’e´lectron, me
est la masse de l’e´lectron, kB est la constante de Boltzmann et c est la vitesse de la lumie`re
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Figure 1.7 Sche´ma de l’e´mission Bremsstrahlung.
dans le vide. α est la constante de structure fine et Zeff est une moyenne de la charge





, ou` nZ est la densite´ des atomes (ou
ions) portant une charge e´gale a` Z et K une constante dont la valeur est fixe´e a` 3 [70].
Le principe du rayonnement Bremsstrahlung est illustre´ sur la figure 1.7.
L’effet Compton inverse
La diffusion Compton inverse suit le meˆme principe que la diffusion Compton e´nonce´e
au 1.2.1. La diffe´rence est que pour la diffusion Compton inverse, ce n’est pas un photon
qui transmet de l’e´nergie a` un e´lectron, mais un e´lectron qui transmet de l’e´nergie a` un
photon. Le me´canisme est illustre´ sur la figure 1.8.
La variation de longueurs d’onde dans une diffusion Compton (voir figure 1.4) est
donne´e par la formule 1.3. On note que le facteur hmec porte le nom de
≪ longueur d’onde









Pour une diffusion Compton inverse, la formule de variation de la longueur d’onde
(e´quation 1.3) est valable a` la diffe´rence que θ n’est plus l’angle entre la normale et
l’e´lectron diffuse´, mais l’angle entre la normale et le photon diffuse´.
Pour une diffusion Compton inverse, le rapport des fre´quences des photons diffuse´s et
incidents est proportionnel a` l’e´nergie des e´lectrons relativistes : voir l’e´quation 1.4 ou` E









En raison de la tre`s grande e´nergie des e´lectrons, le processus Compton-inverse peut
eˆtre limite´ s’il a lieu dans le re´gime de Klein-Nishina : l’e´nergie des photons cibles, vue
depuis le re´fe´rentiel au repos des e´lectrons, n’est plus ne´gligeable par rapport a` l’e´nergie
de masse au repos de l’e´lectron. Cet effet implique une relation quasi-line´aire, et non plus
quadratique, entre les variations de l’amplitude des e´missions gamma et une augmentation
de la fre´quence du pic Compton-inverse.
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Seuls les photons dont l’e´nergie est sous le seuil de Klein-Nishina peuvent eˆtre diffuse´s
avec la section efficace de Thomson, soit E ≤ δ2(511 keV)2/4Eb,obs ou` Eb,obs est l’e´nergie
a` laquelle on observe la cassure du spectre Compton inverse.
Figure 1.8 Principe de la diffusion Compton inverse.
La de´croissance de pions
Les pions ( π+, π− et π0) font partie de la famille des me´sons. Les me´sons sont des
bosons sensibles a` l’interaction forte, c’est-a`-dire des hadrons posse´dant un spin entier.
Les pions sont des me´sons le´gers qui jouent un roˆle important dans l’interaction forte. En
effet la cohe´sion du noyau atomique est assure´e par l’e´change de pions entre les nucle´ons
(protons et neutrons).
Les collisions ine´lastiques proton-proton ou proton-noyau dans le milieu interstellaire
sont a` l’origine de la formation des pions neutres et charge´s. Ainsi l’e´quation de formation
ge´ne´rale peut s’e´crire d’apre`s l’e´quation 1.5. Les quantite´s a et b sont introduites afin de
tenir compte de la multiplicite´ de la re´action lorsque des noyaux atomiques sont engage´s
dans la re´action. Le cas a=1 et b=0 (e´quation 1.6) est le cas qui nous inte´resse pour ce
qui est de l’e´mission γ. De plus, c’est le cas le plus courant dans le milieu interstellaire (90
% des rayons cosmiques sont des protons [57]).
p+ p→ p+ p(n) + aπ0 + b(π+ + π−) (1.5)
p+ p→ p+ p+ π0 (1.6)
Les pions π0 sont produits par la collision d’un proton de tre`s grande e´nergie avec un
noyau atomique du milieu interstellaire (le seuil de la re´action est pour une re´action p-p
de 1,22 GeV). Les pions sont des particules particulie`rement instables (avec un temps de
vie de l’ordre de la dizaine de nanoseconde). Chaque type de pions de´croˆıt rapidement en
d’autres particules. Chaque de´croissance radioactive de particules posse`de son propre taux
de conversion. Les de´croissances des pions sont donne´es par l’e´quation 1.7. Cependant c’est
uniquement la de´croissance des π0 qui est responsable d’une e´mission γ.
π+ → µ+ + νµ dans 99,98% des cas et π+ → e+ + νe dans 0,02% des cas
π− → µ− + ν¯µ dans 99,98% des cas et π− → e− + νe dans 0,02% des cas
π0 → 2× γ dans 98,98% des cas et π0 → e+ + e− + γ dans 1,2% des cas
(1.7)
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1.2.3 Acce´le´ration des rayons cosmiques : Les acce´le´rations de Fermi
Comme discute´ dans la section 1.2.2, les e´missions γ ne´cessitent pour se produire
la pre´sence de particules (e´lectrons, protons) acce´le´re´es a` des vitesses relativistes. Nous
pre´sentons dans cette section une source d’acce´le´ration des particules cosmiques : les
acce´le´rations de Fermi.
L’acce´le´ration au second ordre de Fermi
Une des premie`res the´ories sur l’acce´le´ration des rayons cosmiques a e´te´ propose´e par
Enrico Fermi en 1949 [49]. Dans ce mode`le, les particules entrent en collision de manie`re
ale´atoire avec les atomes des nuages magne´tise´s dans le milieu interstellaire.
On appelle un miroir magne´tique une configuration ou` l’intensite´ du champ magne´tique
change le long de la ligne de champ. Les nuages magne´tise´s dans le milieu interstellaire
posse`dent des variations de leur lignes de champ magne´tiques en leur sein.
Quand une particule est re´fle´chie sur un miroir magne´tique a` l’inte´rieur d’un nuage
magne´tise´ se de´plac¸ant vers elle dans une collision frontale, la particule gagne de l’e´nergie.
Quand une particule est re´fle´chie sur un miroir magne´tique a` l’inte´rieur d’un nuage
magne´tise´ s’e´loignant d’elle dans une collision fuyante, la particule perd de l’e´nergie.
De manie`re statistique les collisions frontales sont plus fre´quentes que les collisions fuyantes.
En moyenne, les particules rencontrant un nuage magne´tise´ sont acce´le´re´es. Le phe´nome`ne
est illustre´ sur la figure 1.9.
Figure 1.9 Principe de l’acce´le´ration de Fermi a` l’ordre 2, car le gain d’e´nergie est pro-
portionnel a` la vitesse du nuage magne´tise´ au carre´.
Ce processus ale´atoire est maintenant appele´ acce´le´ration de Fermi du ≪ second ordre≫ ,
parce que le gain moyen en e´nergie pour chaque re´flexion est proportionnel au carre´ de la
vitesse du miroir : β2.
L’acce´le´ration au premier ordre de Fermi
On de´finit un front de choc comme la limite entre 2 milieux diffe´rents (densite´, com-
position, vitesse). Une particule faisant un aller-retour au travers de la ligne de choc verra
son e´nergie augmenter proportionnellement a` β, le rapport de la vitesse du front de choc et
de la vitesse de la lumie`re. La figure 1.10 illustre le me´canisme de l’acce´le´ration de Fermi
12 CHAPITRE 1. INTRODUCTION
au premier ordre.
Figure 1.10 Principe de l’acce´le´ration de Fermi a` l’ordre 1, car le gain d’e´nergie est
proportionnel a` la vitesse du nuage magne´tise´.
Un exemple de milieu ou` peuvent se produire des acce´le´rations de Fermi du premier
et du second ordre sont les restes de supernovae rentrant en collision avec la matie`re du
milieu interstellaire (nuages de gaz) . On suppose que les restes de supernovae sont les
principaux acce´le´rateurs de rayons cosmiques.
1.3 Les sources γ
Dans cette section nous allons pre´senter les sources γ connues et attendues du ciel.
1.3.1 L’e´mission diffuse : galactique et extragalactique
L’e´mission diffuse galactique
La plus grande partie de l’e´mission γ que l’on puisse de´tecter sur Terre provient de
notre galaxie. L’e´mission γ diffuse de notre galaxie re´sulte des interactions du rayonnement
cosmique (protons en grande majorite´, nucle´ons, e´lectrons) avec le gaz interstellaire ou les
photons du milieu interstellaire. Les phe´nome`nes d’e´missions γ pre´sente´s dans la section
1.2.2 sont chacun en partie responsables de l’e´mission diffuse galactique.
Un mode`le standard d’e´mission diffuse galactique a e´te´ mis au point en prenant en
compte les mode`les de propagation du rayonnement cosmique (diffusion, convection et re´-
acce´le´ration), les spectres en e´nergie des protons, des e´lectrons du rayonnement cosmique
(tous deux en loi de puissance), les densite´s de gaz, les champs de photons (en optique,
infra-rouge et a` T=3˚ K) ainsi que la distribution des champs magne´tiques (voir pour le
mode`le standard [95]).
Le mode`le prend en compte les interactions suivantes : collisions de nucle´ons (de´croissance
π0), le rayonnement Bremsstrahlung des e´lectrons, la diffusion Compton inverse sur un
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champ de photon anisotrope, ainsi que les pertes par ionisation et interactions de Coulomb
et l’e´mission synchrotron des e´lectrons. Concernant la distribution des gaz, on utilise la
re´partition des mole´cules de di-hydroge`ne H2, de l’hydroge`ne H et du monoxyde de car-
bone CO. L’ensemble des composantes intervenant dans le mode`les sont re´sume´es sur la
figure 1.11.
Figure 1.11 Pre´sentations des diffe´rentes composantes multi-longueurs d’onde intervenant
dans le mode`le de l’e´mission diffuse galactique.
Nous avons vu dans la section 1.2.3, que les restes de supernovae sont suppose´s eˆtre
les principaux acce´le´rateurs de particules (par acce´le´ration de Fermi) dans notre galaxie
et par conse´quent ils seraient les principaux lieux d’acce´le´ration des rayons cosmiques.
Afin d’estimer la propagation des rayons cosmiques, dans le mode`le d’e´mission diffuse
galactique, on tient compte de la distribution des restes de supernovae. Cependant leur
distribution dans notre galaxie n’est pas tre`s bien connue, on utilise alors la distribution
des pulsars pour estimer la propagation des rayons cosmiques dans le mode`le. En effet,
lors de l’explosion d’une e´toile massive en supernova, le coeur de l’e´toile devient un trou
noir ou un pulsar. Ainsi la re´partition des restes de supernovae est directement lie´e a` la
re´partition des pulsars en prenant en compte le pourcentage de pulsars e´jecte´ lors de l’ex-
plosion.
L’ensemble du mode`le (ge´ne´re´ par un code appele´ GALPROP voir [97]) forme un
mode`le d’e´mission diffuse complet en tenant compte de toutes les composantes de l’e´mission
diffuse γ galactique.
Lors du lancement de Fermi (et auparavant), nous utilisions le mode`le d’e´mission dif-
fuse galactique ge´ne´re´ par GALPROP et nous l’ajustions aux donne´es afin de proce´der
aux e´tudes des sources ponctuelles. Actuellement, nous utilisons au sein de la collabora-
tion Fermi un mode`le de l’e´mission diffuse galactique qui a e´te´ ge´ne´re´ directement a` partir
des donne´es Fermi. Ce mode`le (illustre´ par la figure 1.12) permet d’ajuster beaucoup plus
pre´cise´ment l’e´mission diffuse galactique que le mode`le ge´ne´re´ par GALPROP, ce qui laisse
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entendre que l’e´mission diffuse galactique est encore mal comprise.
Figure 1.12 Intensite´ de l’e´mission diffuse en photon.cm2.s−1.MeV−1.sr−1 a` 1GeV. Ce
mode`le actuellement utilise´ a e´te´ ge´ne´re´ a` partir des donne´es Fermi/LAT.
Cependant en plus des interactions entre les rayons cosmiques et le milieu interstellaire,
la matie`re Noire pourrait eˆtre une composante de l’e´mission diffuse γ de notre galaxie.
Le proble`me de la matie`re noire a e´te´ expose´ de`s les anne´es 70. A cette e´poque on s’aperc¸ut
qu’il y avait un de´ficit de matie`re dans les galaxies. En effet les courbes de vitesse de rota-
tion en fonction du rayon des galaxies observe´es n’e´taient absolument pas en accord avec
les pre´visions calcule´es. On en a de´duit qu’il manquait environ 99% de la masse qui serait
de la matie`re dite noire car invisible.
La matie`re noire serait compose´e de WIMP (Weakly Interactive Massive Particule : par-
ticule massive a` faible interaction) et on prospecte sur le fait qu’une partie de l’e´mission
diffuse γ pourrait provenir de l’annihilation de particules de matie`re noire et de leur anti-
particules ou simplement de leur de´croissance radioactive (voir [31]). Cependant a` l’heure
actuelle cette hypothe`se reste comple`tement the´orique.
L’e´mission diffuse extragalactique
L’e´mission diffuse extragalactique proviendrait des blazars (ainsi que des galaxies star-
burst, sursauts γ) non-re´solus car trop faibles pour eˆtre de´tecte´s individuellement.
Etant donne´ que l’Univers est isotrope a` grande e´chelle (la the´orie du Big Bang im-
plique que l’on doit observer le meˆme nombre de galaxies quelque soit la direction vers
laquelle on observe), on suppose que la distribution sur le ciel des blazars est isotrope, et
par ce fait que l’e´mission diffuse extragalactique provenant des blazars non re´solus (ainsi
que des starburst) est elle-meˆme isotrope.
Un des proble`mes majeurs concernant l’e´mission diffuse extragalactique a e´te´ leve´
re´cemment. En effet on n’arrivait pas a` faire la dissociation entre l’e´mission diffuse extra-
galactique et le bruit de fond instrumental. Ces quantite´s e´taient jusqu’alors fondues en
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une seule.
Les travaux mene´s a` l’aide des donne´es EGRET avaient permis d’estimer que l’ensemble
de l’e´mission diffuse extragalactique et de son bruit instrumental suivait une loi de puis-
sance avec un indice spectral Γ ≈ -2,1 (voir [26]) .
Les re´cents travaux a` l’aide des donne´es Fermi/LAT ont permis de mettre en e´vidence
l’e´mission diffuse extragalactique individuellement et de se´parer les deux composantes.
L’e´mission extragalactique suit une loi de puissance d’indice spectral Γ = -2,41 ± 0,05
avec un flux inte´gre´ supe´rieur a` 100 MeV e´gal a` (1,03 ± 0,17) 10−5 photons.cm−2.s−1.sr−1
(voir [25]).
Actuellement, lors de nos e´tudes de sources, nous continuons a` ajuster un mode`le conte-
nant l’e´mission diffuse extragalactique et le bruit instrumental de l’instrument. Cependant
les re´cents travaux ont permis de mieux connaˆıtre l’e´mission diffuse extragalactique ainsi
que le bruit instrumental du LAT et donc de ge´ne´rer un mode`le d’ajustement des deux
composantes bien supe´rieur a` la loi de puissance d’EGRET avec Γ ≈ -2,1.
La caracte´risation des e´missions diffuses galactiques et extragalactiques est essentielle
pour l’e´tude des sources ponctuelles. Ces e´missions diffuses repre´sentent pre`s de 90 % de
l’e´mission γ du ciel. Cependant les re´cents travaux a` l’aide des donne´es Fermi ont permis
la ge´ne´ration de mode`les diffus (galactique et extragalactique) performants permettant
des e´tudes pour les sources ponctuelles plus pre´cises .
1.3.2 Les AGN
Les AGN (Active Galatic Nucle¨ı en anglais) sont des noyaux compacts situe´s au coeur
de certaines galaxies. La densite´ d’e´toiles au coeur des galaxies est plus e´leve´e que dans
le reste de la galaxie. On qualifie noyau actif de galaxies les coeurs de certaines galaxies
pre´sentant une luminosite´ e´leve´e qui ne peut eˆtre due a` une densite´ stellaire plus e´leve´e.
Les galaxies contenant un noyau actif sont particulie`rement lumineuses, jusqu’a` 10000
fois plus lumineuse qu’une galaxie typique (la luminosite´ de la Voie Lacte´e entre 100 MeV
et 10 GeV est d’environ 7.1038 erg.s−1). La re´gion centrale abritant le noyau actif n’est
pas plus grande que le syste`me solaire (soit environ 10−6 pc).
Ces objets ont e´te´ de´couverts dans les anne´es 50 (1946 pour les galaxies Seyfert), mais
la compre´hension de la physique re´gissant ces objets ainsi que la compre´hension de leur
morphologie reste toujours mal comprise.
Les noyaux actifs sont forme´s par un disque d’accre´tion entoure´ d’un tore de matie`re.
Le disque d’accre´tion alimente un trou noir supermassif de 106 a` 1010 masses solaires en son
centre. De plus, certains noyaux actifs pre´sentent des jets de matie`re perpendiculaires au
plan du disque d’accre´tion. Les phe´nome`nes physiques responsables de la pre´sence des jets
de matie`re sont encore inconnus bien que l’on suppose que cette e´jection de matie`re serait
due a` des inhomoge´ne´ite´s du disque d’accre´tion ou encore a` des instabilite´s magne´tiques.
Dans les jets de matie`re, les particules charge´es relativistes baignent dans un champ
magne´tique intense. Les e´lectrons en se de´plac¸ant perpendiculairement aux lignes de champ
magne´tique e´mettent un rayonnement synchrotron dans un spectre large allant du radio
au X. Le rayonnement synchrotron pre´sente un pic important dans le domaine radio. La
majorite´ de l’e´mission γ des AGN proviendrait de l’interaction par effet Compton inverse
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de photons issus du rayonnement synchrotron et des e´lectrons relativistes pre´sents dans
les jets de matie`re. Ce phe´nome`ne s’appelle le SSC pour Synchrotron Self-Compton. La
de´croissance de π0 due aux collisions proton-proton dans les jets de matie`re ne semble pas
intervenir pour l’e´mission γ des AGN. En effet on peut expliquer l’e´mission γ uniquement
avec des e´lectrons (mode`le leptonique).
L’AGN le plus proche de nous est Centaurus A situe´ a` seulement 3,6 Mpc. Centau-
rus A est une radio-galaxie. Son e´mission γ a e´te´ observe´e avec Fermi (voir [51]) et elle
co¨ıncide avec l’e´mission radio des lobes. Centaurus A est la source radio la plus puissante
du ciel extragalactique. L’image de la figure 1.13 pre´sente les e´missions radio, optique et
γ de Centaurus A.
Figure 1.13 Image composite de Cen A. Au centre Cen A dans le domaine optique,
en orange dans le domaine radio et en mauve en γ (Cre´dit : NASA/DOE/Fermi LAT
Collaboration, Capella Observatory).
On observe aussi dans les AGN une e´mission X et ultra-violette due a` la matie`re du
disque d’accre´tion qui chauffe et se comprime en tombant sur le trou noir supermassif.
Cette e´mission est de nature thermique contrairement aux e´missions synchrotron et γ.
De plus, l’e´mission des AGN peut eˆtre obscurcie par la poussie`re ou le gaz proche du
disque d’accre´tion. La poussie`re et le gaz absorbent l’e´mission provenant du noyau central
et re´emettent sous forme de rayonnement infra-rouge.
Ainsi les AGN couvrent un spectre allant du domaine radio au domaine γ. La figure 1.14
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illustre le spectre d’un AGN (plus pre´cise´ment un blazar, voir la de´finition en 1.3.2) connu :
3C273. Son e´mission est continue du domaine radio au domaine γ. Cependant on note que
les pics (radio et γ en νFν) dus aux e´missions synchrotron et Compton inverse sont domi-
nants dans leurs longueurs d’ondes respectives.
Figure 1.14 Spectre du quasar 3C273 allant du domaine radio aux domaine γ. Figure
extraite de [1].
Les AGN pre´sentant une forte e´mission radio repre´sentent environ 10 % des AGN et
sont appele´s radio bruyants. Par opposition, on les distingue des AGN radio silencieux.
Les AGN radio silencieux pre´sentent une faible e´mission en radio par rapport aux AGN
radio bruyants et leur spectre est tre`s diffe´rent du spectre du quasar pre´sente´ sur la figure
1.14 ( voir [93]). Les galaxies Seyfert sont un exemple d’AGN radio silencieux. Cependant
un mode`le d’unification des AGN peut expliquer leurs diffe´rences spectrales.
Unification des AGN
Les premie`res tentatives de classification des AGN ont e´te´ faites sur des observations
optiques. Ainsi en fonction des raies d’e´mission optique observe´es, un AGN e´tait classe´
dans une cate´gorie plutoˆt qu’une autre. Cependant on pense que ces diffe´rences spectrales
d’e´mission variant d’un AGN a` un autre proviennent uniquement de l’angle de vise´e sous
lequel on observe l’objet. Le sche´ma de la figure 1.15 illustre les diffe´rentes classes d’AGN
en fonction de la ligne de vise´e. Nous allons de´velopper individuellement chaque classe
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d’AGN.
Figure 1.15 Sche´ma de l’unification des AGN. En fonction de l’angle sous lequel on voit
l’AGN, ce dernier appartiendra a` une classe de sources plutoˆt qu’une autre.
Les Radio-Galaxies Les radio-galaxies sont des AGN dont l’angle de vise´e est situe´
perpendiculairement aux jets. La figure 1.13 est une image composite multi-longueurs
d’onde de Centaurus A, elle meˆme une radio-galaxie.
Ces AGN pre´sentent essentiellement une e´mission radio par synchrotron que l’on ob-
serve dans les lobes radio s’e´talant bien au-dela` des jets de matie`re. Les radio-galaxies
pre´sentent un spectre continu avec un pic d’e´mission dans le domaine radio.
Le fait d’observer les jets par la tranche implique que l’e´mission γ forme´e dans les jets de
matie`re par Compton inverse est difficile a` observer car elle est absorbe´e par la matie`re
entourant l’AGN. En effet l’e´mission γ se produit au plus pre`s du trou noir noir central
du fait de la ne´cessite´ de puissants champs magne´tiques et de particules tre`s e´nerge´tiques.
Cependant comme signale´ plus haut, une e´mission γ des lobes radio de Centaurus A a
e´te´ observe´e. La de´tection de Centaurus A avec Fermi a certainement e´te´ rendue possible
graˆce a` la meilleure sensibilite´ de Fermi et graˆce a` la proximite´ de cette radio-Galaxie.
Les Galaxies Seyfert Les Galaxies Seyfert ont e´te´ parmi les premie`res galaxies clas-
sifie´es du fait de leurs proprie´te´s optiques. Les galaxies Seyfert pre´sentent un noyau actif
et sont en ge´ne´ral radio silencieuses. La diffe´rence majeure entre les radio-galaxies (outre
leur e´mission radio) et les Seyfert est leur spectre dans le visible. De plus la classification
en Seyfert de type 1 ou 2 est justement base´e sur le type de raies rencontre´es dans le
domaine visible.
Les galaxies de Seyfert posse`dent un tore de matie`re plus dense autour du disque
d’accre´tion qui tend a` absorber le rayonnement provenant de l’AGN central de la galaxie.
Les Seyferts de type 2 sont observe´es par la tranche et le rayonnement central e´mis est
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plus facilement absorbe´ par le tore de matie`re. Ainsi les Seyferts 2 pre´sentent dans leurs
spectres des raies d’e´missions plus fines dans le domaine visible a` cause du tore de matie`re
qui absorbe davantage le rayonnement provenant du centre de l’AGN.
A contrario, les Seyferts de type 1, sont observe´es sous un angle plus petit par rapport
a` la perpendiculaire au plan de la galaxie hoˆte. Le rayonnement central est moins absorbe´.
Ainsi les spectres optiques observe´s dans les Seyferts de type 1 pre´sentent des raies plus
larges que celui des Seyfert de type 2.
La diffe´rence entre les 2 types de galaxies Seyfert est mis en e´vidence par leurs spectres
dans le domaine visible illustre´ par la figure 1.16.
Comme tous les AGN, les galaxies Seyfert doivent pre´senter une e´mission γ ge´ne´re´e par
Compton Inverse. Cette dernie`re, du fait de l’angle par rapport aux jets (le jet ne pointe
pas vers nous et n’est donc pas observe´) devrait eˆtre difficile a` de´tecter. Cependant, Fermi
a de´tecte´ une e´mission γ provenant d’une galaxie Seyfert de type 1 (voir [55]).
Figure 1.16 Emission en optique de deux galaxies Seyfert re´alise´ par Karl Seyfert en
1943. L’intensite´ en ordonne´e et la longueur d’onde en Angstro¨m en abscisse. On distingue
nettement la pre´sence de raies larges pour la Seyfert 1 et des raies plus fines pour la Seyfert
2.
Les Quasars Les Quasars dont le nom provient de l’anglais (Quasi Stellar Radio Sources)
furent de´couverts dans les anne´es 50. Les Quasars sont e´loigne´s de nous avec des de´calages
vers le rouge (redshift) allant de 0,06 a` 6,4, ce qui correspond a` des distances allant de
240 Mpc a` 4 Gpc. Du fait qu’ils n’e´taient pas re´solus, on a d’abord cru a` des sources radio
stellaires.
L’angle de vise´e des Quasars n’est pas aligne´ avec le jet de matie`re, mais l’angle par
rapport aux jets est petit. Ces objets sont parmi les plus lumineux du ciel extragalactique
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malgre´ leur e´loignement et leur spectre est continu en allant du radio au γ avec deux pics
d’e´mission synchrotron (dans le radio) et Compton inverse (dans le γ).
Les Blazars Les Blazars sont des AGN que l’on observe dans la direction de l’un des
jets de matie`re. Le nom provient de la contraction de Blazing Quasar (quasar violent).
On de´tecte une e´mission radio synchrotron ainsi qu’une e´mission γ ge´ne´re´e par Compton
inverse intense (voir le spectre du quasar 3C273 de la figure 1.14). Cependant ces objets
ne pre´sentent pas ou tre`s peu d’e´mission optique. Par conse´quent, le calcul du redshift
pour de´terminer la distance ne peut eˆtre de´termine´ qu’a` partir de la galaxie hoˆte.
Du fait que l’e´mission γ est fortement lie´e aux jets de matie`re, les blazars sont les
objets les plus brillants du ciel extragalactique γ. Les blazars pre´sentent en γ de fortes
variabilite´s. En effet le flux d’un blazar peut varier en l’espace d’une semaine d’un facteur
10. Ce comportement explosif des blazars implique que le phe´nome`ne responsable des jets
est un phe´nome`ne variable.
Parmi les blazars, on distingue essentiellement 2 sous-classes : les FSRQ (Flat Spectrum
Radio Quasar) et les BL Lac 1.
Afin d’e´tayer la diffe´rence entre un FSRQ et un BL Lac, on peut introduire la se´quence
des blazars (voir figure 1.17). Les caracte´ristiques de flux et d’indice spectral varient selon
le type de blazar observe´ et sont a` ce jour encore inexplique´es.
On constate que plus un blazar est lumineux, et plus son spectre semble de´cale´ vers les
hautes e´nergies. En revanche, moins un blazar est lumineux et plus son spectre est de´cale´
vers das e´nergies plus basses. Dans le domaine du LAT (ou` l’on observe le pic Compton
inverse), ce phe´nome`ne se traduit par des indices spectraux plus durs pour les BL Lac et
plus mous pour les FSRQ.
Les BL Lac sont un type de blazars ne pre´sentant pas de tore de matie`re autour du
disque d’accre´tion. Ainsi les e´missions γ et radio provenant des BL Lac proviendraient
uniquement des jets de matie`re.
En γ leur indice spectral est plutoˆt dur (Γ ≈ -2,2) compare´ aux autres blazars. Ces objets
sont comparativement aux autres blazars peu variables et assez faibles (flux supe´rieur a`
100 MeV de l’ordre de 5.10−8 photons.cm−2/s−1). De plus, leurs spectres dans le domaine
du LAT auront ge´ne´ralement la forme d’une loi de puissance (Flux>100MeV en fonction de
l’e´nergie).
Les FSRQ (Flat Spectrum Radio Quasar) pre´sentent une forte e´mission radio synchro-
tron ainsi qu’une forte e´mission Compton inverse dans leur spectre. Les FSRQ posse`dent
une variabilite´ particulie`rement puissante par rapport aux autres blazars. Leur indice spec-
tral est plutoˆt mou (Γ ≈ -2,5). D’apre`s la se´quence des blazars, leurs spectres pre´sentent
une loi de puissance avec une rupture de pente dans le domaine du LAT. Ce qui est
confirme´ par un FSRQ connu : 3C454.3 (voir figure 1.18 issue de [1]).
1. Le terme BL Lacertae provient du fait que le premier objet BL Lac observe´ (en 1929) a e´te´ pris pour
une e´toile variable dans la constellation du le´zard. Les e´toiles variables sont nomme´es suivant une variation
des de´signations utilise´es par Bayer ou Flamsteed a` savoir un identifiant (une lettre ou un nombre) suivi du
ge´nitif latin de la constellation a` laquelle elle appartient. Ainsi le terme BL Lac provient de la classification
BL de la source suivi de Lacertae pour le´zard en latin.
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Figure 1.17 Se´quence des blazars en Log(νLν) en fonction de Log(ν). Diffe´rentes ca-
racte´ristiques de flux et d’indices spectral sont observe´es dans le domaine d’observation
du LAT pour les BL Lac et les FSRQ.
Figure 1.18 Spectre de 3C454.3. Ce blazar est un FSRQ. On observe un spectre avec une
loi de puissance avec rupture de pente, conforme a` la se´quence des blazars pre´sente´e a` la
figure 1.17.
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Conclusion sur les AGN
Parmi les AGN que nous avons pre´sente´s, la grande majorite´ pre´sentent une e´mission
radio synchrotron et γ par Compton inverse. Cependant, en fonction de l’angle entre le
jet et notre ligne de vise´e, l’e´mission γ pourra eˆtre observe´e ou non.
On constate qu’il existe tout un panel d’AGN pouvant pre´senter diverses spe´cificite´s.
En conclusion, bien qu’un mode`le global unifie tous les AGN en fonction de l’angle sous
lequel on les observe, ce mode`le posse`de encore des lacunes qui restent a` eˆtre comprises
telles que la pre´sence ou non de jets de matie`re ou d’e´mission radio.
Concernant le domaine γ observe´ avec le LAT a` bord de Fermi, les AGN les plus fa-
cilement observables sont les blazars du fait que l’e´mission γ est intrinse`quement lie´e aux
jets de matie`re et que notre ligne de vise´e est aligne´e avec eux.
Comme nous le verrons au cours de cette the`se (voir chapitre 5), les sources extragalac-
tiques de´tecte´es avec Fermi sont essentiellement des blazars.
Leur variabilite´ sur diffe´rentes e´chelles temporelles ainsi que leur spectre permettront a`
l’aide d’e´tudes spectro-temporelles de contraindre la nature des sources inconnues ob-
serve´es par Fermi/LAT.
1.3.3 Les galaxies Starburst
Les galaxies starburst posse`dent de grands taux de formation stellaire. Ces galaxies
posse`dent donc davantage d’e´toiles massives que les autres et par conse´quent ces galaxies
devraient pre´senter un grand nombre d’acce´le´rateurs de rayons cosmiques tels que les restes
de supernovae et peut-eˆtre aussi davantage de vents stellaires puissants provenant des
e´toiles massives balayant le milieu interstellaire. Les galaxies starburst re´unissent toutes
les conditions pour pouvoir eˆtre de´tectables avec Fermi.
Et de fait, Fermi a de´tecte´ en 2010 l’e´mission γ provenant de deux galaxies starburst :
M82 et NGC 253 (voir [4]).
1.3.4 Les binaires X et les microquasars
Les binaires X sont des syste`mes stellaires compose´s d’une e´toile compagnon et d’un
objet compact accre´tant (e´toile a` neutrons ou trou noir). L’objet compact du fait de la
proximite´ de son l’e´toile compagnon accre`te de la matie`re a` partir de celle-ci. Un disque
d’accre´tion se forme allant de l’e´toile compagnon vers l’objet compact. Le gaz tombant sur
l’objet compact est comprime´ et chauffe´ a` de tre`s hautes tempe´ratures ce qui provoque
une e´mission thermique observe´e dans le domaine X.
Dans quelques cas, on observe la formation de deux jets de matie`re perpendiculaires
au disque d’accre´tion. On suppose que la formation de ces jets de matie`re est due a`
des irre´gularite´s dans le disque d’accre´tion, cependant a` ce jour aucune preuve physique
n’e´taye cette hypothe`se. On de´finit les binaires X posse´dant ces jets de matie`re comme
des microquasars, car le phe´nome`ne d’accre´tion par un objet compact combine´ avec la
pre´sence de jets de matie`re rappelle les quasars (voir section 1.3.2). La figure 1.19 illustre
les similitudes entre un microquasar et un quasar.
Dans les jets des microquasars, une e´mission de type synchrotron allant du domaine
radio au X est observe´e. Les jets de matie`re sont fortement magne´tise´s et les e´lectrons
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rentrant en interaction avec ceux-ci ge´ne`rent un rayonnement synchrotron.
L’e´mission γ des microquasars serait due a` l’interaction entre des photons issus du syn-
chrotron avec des e´lectrons relativistes par effet Compton inverse (SSC).
Cette e´mission γ est tre`s localise´e et proche de l’objet compact contrairement a` l’e´mission
radio s’e´tendant beaucoup plus loin (lobes radio). Cela peut s’expliquer par le fait que l’en-
vironnement proche de l’objet compact est compose´ de plasma d’e´lectrons ultra-relativistes
ne´cessaires a` acce´le´ration des photons synchrotron a` des e´nergies supe´rieures a` 100 MeV
par SSC.
L’e´mission γ d’un seul microquasar a e´te´ de´tecte´ en γ avec le LAT : Cygnus X-3
(voir [52]). Une e´mission γ a aussi e´te´ de´tecte´e pour deux binaires X : LSI +61303 (voir [14])
et LS 5039 (voir [17]). Pour ces deux objets, on pense que l’e´mission γ proviendrait plutoˆt
de l’interaction de vent d’un pulsar avec le vent de l’e´toile compagnon.
Figure 1.19 Similitudes et diffe´rences entre un microquasar et un quasar.
1.3.5 Les pulsars
Description
Les pulsars sont des e´toiles a` neutrons hautement magne´tise´es et en rotation rapide.
En premie`re approximation les pulsars sont conside´re´s comme des dipoˆles magne´tiques en
rotation entoure´s d’une magne´tosphe`re en co-rotation qui est le sie`ge d’une e´mission multi-
longueurs d’onde. De plus la surface meˆme des pulsars peut eˆtre le sie`ge d’une e´mission
dans le domaine X. La rotation des pulsars sur eux-meˆme est tre`s pe´riodique bien que
le pulsar ralentisse progressivement. Le moment d’inertie du pulsar en rotation permet
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d’estimer la quantite´ d’e´nergie cine´tique rotationnelle perdue au cours du temps par les
pulsars. A partir de la pe´riode de rotation P et de sa diminution P˙ , on peut estimer leur
aˆge ainsi que l’intensite´ de leur champ magne´tique.
Formation
Les e´toiles a` neutrons sont des re´sidus compacts d’explosions de supernovae de type
II. L’effondrement gravitationnel du coeur d’e´toiles massives (typiquement M> 8 M⊙) en
fin de vie ge´ne`re les e´toiles a` neutrons.
Lorsqu’une e´toile finit sa vie suite a` l’arreˆt de ses re´actions nucle´aires (apre`s la forma-
tion du fer), la pression radiative ne contrebalance plus la force de gravitation de l’e´toile et
le coeur de l’e´toile se comprime sur lui-meˆme par gravitation alors que les couches externes
de l’e´toile sont e´jecte´es vers le milieu interstellaire.
La compression du noyau de l’e´toile entraˆıne l’accroissement du nombre d’e´lectrons
dans un volume donne´ et par application du principe d’exclusion de Pauli aussi bien que
du principe d’incertitude d’Heisenberg, ceci entraˆıne l’accroissement de l’e´nergie cine´tique
des e´lectrons qui engendre de la pression (voir [56] et [36]). Cette pression de de´ge´ne´rescence
des e´lectrons empeˆche l’effondrement gravitationnel du coeur de l’e´toile. Elle ne de´pend
que de la densite´, et non de la tempe´rature. La matie`re de´ge´ne´re´e est relativement com-
pressible. Ce qui implique que plus la masse du noyau de l’e´toile est grande, plus le re´sultat
de sa compression sera dense. Lorsque la masse croˆıt, le rayon de´croˆıt.
Cependant il existe une masse limite du noyau de l’e´toile au-dela` de laquelle l’e´toile
explosera en supernova. Cette limite est due a` l’e´quilibre entre la gravitation et la pression
de de´ge´ne´rescence limite des e´lectrons. Au dela` d’une certaine masse, la gravitation prend
le dessus sur la pression de de´ge´ne´rescence et on observe le phe´nome`ne de supernova. La
valeur de la limite fut publie´e en 1931 par Subrahmanyan Chandrasekhar (voir [42]) et
correspond a` M≈1,4 M⊙. On appelle cette masse critique la masse de Chandrasekhar.
Lorsque le noyau de l’e´toile de´passe la limite de Chandrasekhar soit une masse M>1,4
M⊙, l’effondrement gravitationnel du noyau de l’e´toile continue jusqu’a` devenir une super-
nova. L’e´toile explose et propulse l’ancienne enveloppe externe de l’e´toile e´jecte´e pre´ce´demment
et toute la matie`re alentour a` des vitesses de plusieurs milliers de km.s−1. La luminosite´
d’une supernova e´quivaut a` la luminosite´ de centaines de milliers de soleils.
Le re´sidu compact de la supernova est une e´toile a` neutron en rotation rapide (de l’ordre
de la seconde). Son rayon est de l’ordre de la dizaine de kilome`tres et la matie`re de´ge´ne´re´e
a` l’inte´rieur atteint des densite´s de l’ordre de 1014g.cm−3.
On pourra noter que, si la masse du noyau de l’e´toile de´passe la masse critique d’environ
3 M⊙, alors le re´sidu compact apre`s la supernova sera un trou noir stellaire.
Dans le cas contraire, lorsque le noyau de l’e´toile ne de´passe pas la limite de Chan-
drasekhar soit une masse M<1,4 M⊙, la compression du noyau s’arreˆte sans explosion en
supernova. Le re´sultat est une naine blanche de quelques milliers de kilome`tres de rayon
et contenant de la matie`re de´ge´ne´re´e avec une densite´ de matie`re extreˆme : 1.107g.cm−3.
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Emission des pulsars
Le mode`le dipolaire : Le champ magne´tique ~B et l’axe de rotation du pulsar ne
sont pas ne´cessairement aligne´s. En conse´quence, le champ magne´tique induit un champ
e´lectrique ~E proportionnel a` la vitesse de rotation, au champ ~B et a` la distance au dipoˆle.
Dans ces conditions, l’e´toile a` neutron ne peut pas eˆtre entoure´e de vide, et a` cause de la
forte composante paralle`le a` ~B du champ e´lectrique ge´ne´re´, les e´lectrons sont arrache´s de
la surface de l’e´toile peuplant ainsi la magne´tosphe`re de l’e´toile a` neutron (voir [59]).
Les particules charge´es ainsi que les champ ~E et ~B entrent en co-rotation avec l’e´toile a`
neutron. L’e´toile a` neutron posse`de des lignes de champ ~B ouvertes au niveau de ses poˆles
magne´tiques. On appelle cylindre de lumie`re le cylindre contenant les lignes de champ ~B
ferme´es. Au-dela` du cylindre de lumie`re, les lignes de champs ~B sont brise´es (ouvertes) a`
cause de la rotation de l’e´toile, la couche e´mettrice atteignant alors la vitesse de la lumie`re.
Les lignes de champs ouvertes laissent e´chapper les particules charge´es au-dessus des poˆles
magne´tiques. Par une suite de cascades e´lectromagne´tiques les particules charge´es en-
gendrent des photons radio par effet synchrotron dont la direction d’e´mission est contrainte
par les lignes de champ ouvertes.
Ainsi comme illustre´ sur le figure 1.21, un faisceau de lumie`re centre´ sur l’axe magne´tique
se forme et si ce faisceau se trouve dans la ligne de vise´e de la Terre, un observateur peut
donc voir un faisceau pe´riodique a` chaque rotation du pulsar.
Ce mode`le dipolaire des pulsars explique l’e´mission radio des pulsars.
Figure 1.20 Description simplifie´e de la magne´tosphe`re des pulsars. Figure extraite de
[72].
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L’e´mission γ des pulsars : Les premie`res sources γ identifie´es e´taient les pulsars du
Crabe et de Vela, de´tecte´s par les te´lescopes spatiaux SAS–2 et COS–B dans la de´cennie
1970. Bien que le rayonnement γ des pulsars ait e´te´ e´tudie´ intensivement depuis cette
e´poque (avec EGRET et le LAT maintenant), le processus d’e´mission fait encore de´bat.
Les mode`les actuels ont en commun une re´gion faiblement peuple´e en particules charge´es
dans la magne´tosphe`re des pulsars. En pre´sence d’un tel de´ficit de charge par rapport a` la
distribution de charges a` l’e´quilibre dans la magne´tosphe`re, un champ e´lectrique paralle`le
~E// au champ magne´tique se de´veloppe. Le champ e´lectrique peut acce´le´rer des parti-
cules charge´es vers les hautes e´nergies. Les particules charge´es produisent par la suite des
photons γ, par rayonnement de courbure, rayonnement synchrotron ou diffusion Compton
inverse.
Le de´saccord entre les diffe´rentes the´ories porte sur la re´gion d’acce´le´ration des particules
charge´es. Deux mode`les s’opposent :
1. Mode`le de la ≪ calotte polaire ≫ (Polar Cap) d’une part, pour lequel l’acce´le´ration
de charges se produiraient au-dessus des poˆles magne´tiques.
2. Mode`le de la ≪ cavite´ externe ≫ (Outer Gap) d’autre part pour lequel les photons γ
seraient e´mis en altitude dans la magne´tosphe`re.
L’e´volution de ces the´ories a re´cemment amene´ a` conside´rer des zones d’e´missions
interme´diaires. Pour plus de de´tails concernant les diffe´rents sce´narios d’e´mission γ, voir :
[62] et [68].
Figure 1.21 Image prise en X avec le te´lescope spatial Chandra du pulsar PSR B1509.
Ce pulsar se trouve a` 5000 parsecs de nous et serait aˆge´ de 1700 ans.
En γ, on constate dans le spectre des pulsars une coupure de type exponentielle a` des
e´nergies de l’ordre du GeV (voir le spectre multi-longueur d’onde du pulsar du Crabe sur
la figure 1.22). Cette coupure serait due au fait que les pulsars n’arrivent pas a` acce´le´rer
les particules a` des e´nergies environ supe´rieures au GeV.
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Figure 1.22 Spectre multi-longueur d’onde du pulsar du Crabe. Figure extraite de [73].
Classes de pulsars
On distingue 2 types de pulsars : les pulsars normaux dont la pe´riode de rotation est
supe´rieure ou e´gale a` la seconde et les pulsars millisecondes dont la pe´riode de rotation
est de l’ordre de quelques millisecondes.
Il est important de noter que la tre`s grande majorite´ (99%) des pulsars normaux ne
posse`dent pas d’e´toile compagnon contrairement aux pulsars millisecondes dont plus de
80% sont dans un syste`me binaire. Une diffe´rence entre un pulsar normal et un pulsar
milliseconde (outre leur pe´riode) est l’aˆge.
Les pulsars normaux, dont on observe l’e´mission, ont e´te´ forme´s re´cemment par l’ex-
plosion d’une supernova. Leur aˆge est de quelques milliers d’anne´es (956 ans pour le pulsar
du Crabe, re´sultat de l’explosion de 1054 observe´e par les Chinois) et leur pe´riode de ro-
tation est de l’ordre de la seconde. Plus le pulsar est jeune, plus sa pe´riode de rotation
est courte. A titre d’exemple, la pe´riode de rotation du pulsar du Crabe est d’environ 30
ms. Petit a` petit, le pulsar ralentit jusqu’a` certainement s’arreˆter et devenir un astre mort.
Les pulsars millisecondes, comme leur nom l’indique, posse`dent une pe´riode de rotation
de quelques millisecondes. Ces pulsars sont tre`s aˆge´s et leur aˆge peut atteindre l’aˆge de la
galaxie (soit pre`s de 12 milliards d’anne´es).
Les pulsars millisecondes sont des pulsars qui ont e´te´ re´acce´le´re´s a` un moment donne´ de
leur histoire en accre´tant de la matie`re d’une e´toile compagnon. L’accre´tion de matie`re et
la conservation du moment cine´tique du pulsar implique une augmentation de sa pe´riode
de rotation. On n’a encore jamais observe´ de pulsars en cours d’acce´le´ration, tous ralen-
tissent. On suspecte que, durant sa phase de re´acce´le´ration, le pulsar est invisible a` cause
du disque d’accre´tion.
On suppose que dans notre galaxie et a` fortiori dans l’Univers, environ 80% des
syste`mes stellaires sont des syste`mes binaires d’e´toiles (ou meˆme ayant plus de deux e´toiles
compagnons). La tre`s grande majorite´ des pulsars connus sont des pulsars normaux sans
compagnon. Pourtant, il serait naturel de penser que, du fait que la majorite´ des syste`mes
stellaires soient binaires ou plus, la majorite´ des pulsars soient millisecondes. Cependant
pour qu’il y ait accre´tion de matie`re par un pulsar, il faut un transfert de masse qui im-
plique un syste`me pulsar-e´toile tre`s serre´. Or la violence de la supernova donnant naissance
au pulsar, de´truit probablement aussi le syste`me stellaire en e´jectant le pulsar ou l’e´toile
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compagnon.
Si le pulsar ainsi e´jecte´ trouve un compagnon avec lequel il forme un nouveau syste`me
stellaire suffisamment serre´, alors on pourra observer un pulsar millisecondes qui aura e´te´
re´acce´le´re´ par son nouveau compagnon.
1.3.6 Les Restes (ou Re´sidus) de SuperNovae et les ple´rions
Les restes de supernovae (SNR)
Historiquement, la premie`re observation d’une supernova dans un te´lescope date de
1885 dans la galaxie d’Androme`de (SN1885) mais leurs e´tudes n’ont commence´ qu’au
de´but du XXie`me sie`cle. En 1928, Edwin Hubble associe la ne´buleuse du Crabe (M1 :
catalogue Me´ssier N˚ 1) comme e´tant le reste de la supernova observe´e par les Chinois en
1054 (SN1054) en se basant sur la mesure de la vitesse d’expansion de la ne´buleuse. Il
estimait son aˆge a` 900 ans, ce qui e´tait compatible avec les observations de 1054. Cepen-
dant, il fallut attendre les anne´es 1950 avec le de´veloppement de la radioastronomie et la
compre´hension du phe´nome`ne de supernova pour identifier clairement plusieurs restes de
supernovae. A la fin des anne´es 1950, plusieurs restes de supernovae avaient e´te´ clairement
identifie´s comme IC443 et les Dentelles du Cygne.
Une supernova peut avoir deux origines. La premie`re e´nonce´e dans la partie 1.3.5 pro-
vient de l’arreˆt des re´actions nucle´aires dans une e´toile massive, on parle alors de supernova
de type II ou de type Ic. La seconde origine est due a` l’accumulation de matie`re par une
naine blanche ayant atteint la masse critique (Masse de Chandrasekhar), on parle alors
de supernova de type Ia. Une naine blanche dans un syste`me binaire peut accre´ter de la
matie`re provenant de son compagnon. Une autre possibilite´ est la coalescence de 2 naines
blanches. Dans les deux cas c’est le de´passement de la masse critique qui provoque la
supernova.
Lors de l’explosion d’une supernova, la matie`re autour du coeur de l’e´toile (ou de la
naine blanche) est e´jecte´e pendant que le coeur s’effondre sur lui-meˆme. La matie`re est
e´jecte´e a` des vitesses de plusieurs milliers de km.s−1 et interagit avec le milieu interstellaire.
Dans les restes de supernovae, on distingue 3 zones d’e´mission possibles (excepte´ pour
les supernova de type Ia ou` il n’y a pas de re´sidu compact) :
1. La premie`re zone d’e´mission possible est l’objet compact issu de la supernova, c’est-
a`-dire l’e´toile a` neutrons (voir partie 1.3.5) ou le trou noir accre´tant 2.
2. La seconde zone est la coquille de la supernova. La coquille est la zone externe du
reste de supernova. C’est la zone en expansion dans le milieu interstellaire.
3. Une troisie`me zone plus centrale de la coquille est ce que l’on appelle un ple´rion ou
ne´buleuse de vents de pulsars.
Lorsqu’une particule se de´place dans un milieu en mouvement, on parle de chocs qui
peuvent eˆtre a` l’origine de l’e´mission γ des coquilles de supernova ou des ple´rions.
De manie`re ge´ne´rale, lorsqu’on utilise le terme reste de supernova, on de´crit l’enveloppe
de la supernova, c’est-a`-dire la coquille. La coquille a une forme plus ou moins sphe´rique en
2. Dans le cas de supernova mettant en sce`ne 2 naines blanches, il ne reste aucun objet compact.
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fonction de l’aˆge de la supernova et de l’homoge´ne´ite´ de son environnement. Une coquille
jeune a une forme plutoˆt circulaire, alors qu’une coquille plus aˆge´e pre´sentera des diffor-
mite´s mettant en avant l’he´te´roge´ne´ite´ du milieu interstellaire. Les coquilles pre´sentent
une e´mission radio polarise´e qui est le re´sultat d’un rayonnement synchrotron. En γ, on
observe une e´mission e´tendue de la coquille synonyme de l’extension de la source. Cette
e´mission γ est due en partie aux photons issus de la de´croissance des π0 re´sultant de colli-
sions proton-proton acce´le´re´s graˆce aux processus de Fermi, et elle trouve aussi son origine
par effet Compton inverse lorsque les e´lectrons acce´le´re´s interagissent avec des photons du
fond diffus cosmologique (CMB) ou des photons provenant du milieu interstellaire (IRSF).
L’image de la figure 1.23 illustre le reste de supernova SN1006 dont on voit parfaitement
la coquille.
Figure 1.23 La coquille de SN1006. Image composite multi-longueur d’onde : X en bleu,
optique en jaune et radio en rouge. SN1006 constitue tout ce qui reste d’une naine blanche
qui a explose´ en 1006 de notre e`re. Le reste de supernova mesure 18 pc de diame`tre et se
trouve a` 2,1 kpc de nous. Cre´dits : NASA, ESA.
Les ple´rions
Les ple´rions sont aussi appele´s ne´buleuses de vents de pulsars ou encore PWN (pour
pulsar wind nebula). Les ple´rions sont les re´gions externes des pulsars. Les ple´rions sont
lie´s aux pulsars. Lors d’une supernova, la violence du choc et son asyme´trie peuvent e´jecter
le pulsar hors du reste de supernova (la coquille). Ainsi on observe des ple´rions associe´s
a` des pulsars mais hors du reste de supernova comme le ple´rion du Crabe illustre´ par la
figure 1.24.
Le ple´rion e´met une radiation γ distincte proche du pulsar. Cette e´mission est due
aux interactions entre le milieu interstellaire et les particules relativistes (e−,e+) qui
s’e´chappent le long des lignes de champ ouvertes du pulsar. L’e´mission γ des ple´rions
est due a` l’effet Compton inverse des e´lectrons relativistes acce´le´re´s dans les chocs avec le
milieu interstellaire.
On de´nombre pre`s de 70 ple´rions connus tels que ceux de Ve´la ou du Crabe (voir [99]
30 CHAPITRE 1. INTRODUCTION
et [20]).
Malgre´ la proximite´ entre le pulsar et le ple´rion, les e´missions γ ne pre´sentent pas les
meˆmes caracte´ristiques. Premie`rement, le spectre des pulsars pre´sente une coupure aux
alentours du GeV contrairement aux ple´rions qui e´mettent a` plus haute e´nergie. De plus,
les indices spectraux dans le domaine γ ne sont pas les meˆmes pour ces deux objets.
Figure 1.24 La ne´buleuse de vents de pulsar ou ple´rion du Crabe en radio, optique et X
(de gauche a` droite). Cre´dits : NASA, ESA.
1.3.7 Les Amas Globulaires
Les amas globulaires sont des groupements d’e´toiles orbitant autour des galaxies. Ils
se trouvent dans le halo des galaxies. Ce sont des amas denses pouvant contenir quelques
centaines de milliers a` plusieurs millions d’e´toiles dans un amas de seulement quelques
centaines d’anne´es-lumie`re de diame`tre. On connaˆıt environ 150 amas globulaires dans
notre galaxie mais d’autres sont certainement invisibles, masque´s par les poussie`res du
disque galactique, en particulier dans la direction du centre de notre galaxie. Ils orbitent
autour de notre galaxie a` des distances variant entre 1 a` 100 kpc.
Bien que certains amas globulaires soient observables a` l’oeil nu, et donc connus depuis
l’Antiquite´, la premie`re observation d’un amas globulaire a` l’aide d’un instrument date de
1665 par Abraham Ihle. Charles Messier classifia les objets du ciel profond en 1784 et le
terme ≪ amas globulaire ≫ fut la premie`re fois utilise´ par William Herschel dans son cata-
logue des objets lointains de 1789. Il fallut attendre 1914 pour que Harlow Shapley calcula
leurs distances graˆce a` la relation pe´riode-luminosite´ des e´toiles Ce´phe´ides contenues dans
ces amas.
La plupart des amas globulaires sont tre`s anciens et se sont probablement forme´s en
meˆme temps que leur galaxie hoˆte (typiquement 10-12 milliards d’anne´es pour les amas
autour de la Voie Lacte´e). Les amas globulaires sont compose´s d’une population d’e´toiles
tre`s anciennes majoritairement des naines rouges car les e´toiles plus massives ont de´ja`
explose´ en supernova ou fini leur vie en naines blanches.
Cependant, certains amas globulaires posse`dent des e´toiles bleues (voir [53]). On pense
que ces e´toiles bleues sont des ≪ Blue Stragglers ≫ , c’est-a`-dire des e´toiles qui seraient
le re´sultat d’un transfert de masse dans un syste`me binaire lorsque l’e´toile primaire s’ap-
proche de la fin de sa vie et que son rayon augmente. L’e´toile secondaire, receveuse, devient
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Figure 1.25 Observation dans l’optique par le te´lescope SALT de l’amas globulaire 47 du
Toucan. Cet amas est distant de 4,6 kpc de la Terre et contient plusieurs millions d’e´toiles
dont l’aˆge varie entre 10 et 12 milliards d’anne´es.
ainsi soudainement plus massive qu’elle ne l’e´tait initialement, et donc plus bleue, alors
que son aˆge ve´ritable est celui de l’amas.
On ne sait pas encore si des amas globulaires peuvent se former relativement tard dans
la vie d’une galaxie, mais il est probable que leur formation soit lie´e a` des e´ve`nements
catastrophiques, comme ceux accompagnant la collision de deux galaxies.
Fermi a pour la premie`re fois mis en e´vidence une e´mission γ en provenance des amas
globulaires. Cette e´mission γ proviendrait des pulsars millisecondes a` l’inte´rieur des amas
globulaires (voir [101]). En effet les pulsars normaux ont depuis longtemps (du fait des
grands aˆges des amas globulaires) ralentit leurs rotations. Cependant les pulsars millise-
condes sont une source probable de l’e´mission γ des amas globulaires. Fermi a observe´ une
e´mission γ provenant de 8 amas globulaires dont celui du Toucan 47 Tuc (voir [101] ainsi
que la figure 1.25).
1.3.8 Les Sursauts γ
Les premiers sursauts γ (ou GRB en anglais pour : Gamma Ray Burst) ont e´te´ de´tecte´s
par la se´rie de satellites militaires ame´ricains Vela en 1969. Jusque dans les anne´es 80, on
savait tre`s peu de choses des sursauts γ mis a` part qu’ils e´taient impre´visibles, variables et
de nature non-thermique. Il fallut attendre la mission BATSE a` bord de CGRO lance´ en
1991 pour classifier les sursauts γ en longs (plusieurs secondes a` quelques minutes autour
de 100 keV) et courts (moins de 2 secondes a` plus haute e´nergie). BeppoSAX lance´ en
1996 observa une e´mission re´manente des sursauts γ ce qui permit l’identification de la
galaxie hoˆte du sursaut. Depuis cette mesure, on sait que les sursauts sont un phe´nome`ne
cosmique qui se produit a` tre`s grande distance.
Depuis, plusieurs missions HETE-2, Swift (en 2004) et Fermi-GBM (2008) ont e´te´
lance´s pour mieux comprendre les sursauts γ. En 2009, Swift de´tecta le sursaut γ le plus
loin jamais de´tecte´ soit z=8,1 soit seulement 600 millions d’anne´es apre`s le Big Bang
32 CHAPITRE 1. INTRODUCTION
(voir [69]). C’est l’objet le plus lointain jamais observe´.
De manie`re ge´ne´rale, on pense que les sursauts γ sont dus aux stades ultimes de
l’e´volution stellaire, en particulier a` la naissance des trous noirs. On pense que les origines
des sursauts γ longs et courts sont diffe´rentes :
Les sursauts longs seraient lie´s a` la mort d’e´toiles massives. En 2003 on a observe´
la co¨ıncidence spatiale et temporelle d’une supernova et d’un sursaut γ. On ne sait pas
pourquoi certaines e´toiles massives produisent des sursauts γ et d’autres non. L’hypothe`se
sugge´re´e est que l’e´mission γ serait cre´e´e dans un jet de matie`re produit par un trou noir
en formation lors de l’explosion d’une supernova. L’observation du sursaut de´pendrait uni-
quement du fait que la Terre se trouve sur la ligne de vise´e de ces jets ou non. En revanche,
l’origine de l’e´mission re´manente serait due aux interactions par choc de ces jets avec le
milieu interstellaire.
Les sursauts courts sont reste´s plus longtemps myste´rieux. En 2005, la position pre´cise
d’un sursaut court a e´te´ de´termine´e par HETE-2. Avec cette observation, il a e´te´ de´montre´
que les caracte´ristiques des galaxies pre´sentant des sursauts courts sont diffe´rentes de celles
pre´sentant des sursauts longs. Les sursauts courts auraient lieu dans des galaxies beaucoup
plus proches de nous contrairement aux sursauts longs qui se produiraient a` des distances
bien plus lointaines. La proximite´ des sursauts courts laisse supposer qu’ils sont environ
1000 fois moins brillants et e´nerge´tiques que les sursauts longs. L’hypothe`se mis en avant
pour expliquer les sursauts courts serait la collision de 2 objets compacts (trou noir ou
e´toile a` neutron) annonc¸ant la cre´ation d’un trou noir au moyen d’un flash γ tre`s bref
(voir [69]).
1.3.9 Les e´toiles OB et Wolf-Rayet
Le diagramme Hertzsprung-Russell (voir figure 1.26) a e´te´ dresse´ en 1910 par Ejnar
Hertzsprung et Henry Norris Russell dans le but de classifier les e´toiles. D’apre`s ce dia-
gramme, les e´toiles de types O et B sont les plus chaudes et les plus lumineuses de la
se´quence principale. La se´quence principale est la phase ou` les e´toiles consomment leur
hydroge`ne par re´actions thermonucle´aires. Les e´toiles O et B sont tre`s massives (d’une
masse initiale supe´rieure a` 10 M⊙) et produisent des vents stellaires tre`s importants.
Les e´toiles Wolf-Rayet ont e´te´ de´couvertes par Charles Wolf et Georges Rayet en 1867.
Ce sont des e´toiles chaudes et tre`s massives. Leur masse varie de 10 a` 80-150 M⊙. Ces
e´toiles ne sont plus, pour la grande majorite´, sur la se´quence principale et sont dans le
stade de combustion de l’he´lium. La caracte´ristique des e´toiles Wolf-Rayet est la grande
masse perdue par ces e´toiles dans leurs puissants vents stellaires. Ce vent est tellement im-
portant qu’il est optiquement e´pais. Le taux de perte de masse pour une e´toile Wolf-Rayet
est de 10−5 M⊙ par an contre 10−14 M⊙ pour notre Soleil. De plus, a` titre de comparai-
son, les vents stellaires atteignent 2000 km.s−1 pour les Wolf-Rayet contre typiquement
400 km.s−1 pour notre Soleil.
Ces e´toiles Wolf-Rayet sont assez rares : on en connaˆıt actuellement 298 dans notre
Galaxie, et une centaine dans les Nuages de Magellan. Une des plus connues est WR124
illustre´e sur l’image re´alise´e par le te´lescope spatial Hubble (1.27).
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Figure 1.26 Diagramme Hertzprung-Russell montrant la relation luminosite´ tempe´rature
des e´toiles et permettant ainsi leur classification par type.
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Figure 1.27 Image du te´lescope spatial Hubble de la ne´buleuse M1-67 autour de l’e´toile
Wolf-Rayet WR124.
L’e´mission γ des e´toiles Wolf-Rayet ou des e´toiles OB n’a jamais e´te´ mise en e´vidence.
L’interaction des vents stellaires avec le milieu interstellaire engendre des chocs importants
qui sont des sites d’acce´le´ration des particules. Ces particules peuvent ensuite donner lieu
a` une e´mission γ, soit par Compton inverse (dans le cas des e´lectrons acce´le´re´s) soit par
de´croissance de π0 (dans le cas de protons acce´le´re´s). Cependant, cette e´mission devrait
eˆtre faible, mais avec l’arrive´e de Fermi on espe`re pour la premie`re fois pouvoir mettre en
e´vidence l’e´mission γ de ces objets.
Chapitre 2
Fermi : ge´ne´ration et analyse des
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2.1 La plate-forme spatiale Fermi
Fermi, anciennement appele´ GLAST (Gamma-ray Large Area Space Telescope) est un
observatoire γ. Il succe`de a` l’observatoire CGRO (Compton Gamma Ray Observatory)
qui ope´rait durant les anne´es 90. Les observatoires γ sont des te´lescopes spatiaux ou des
ballons stratosphe´riques. Les photons γ sont arreˆte´s par l’atmosphe`re terrestre d’ou` la
ne´cessite´ d’utiliser des moyens spatiaux.
La plate-forme spatiale Fermi a e´te´ de´veloppe´e dans le cadre d’une collaboration interna-
tionale de plusieurs laboratoires au sein de plusieurs pays : USA, Italie, Japon, Allemagne,
Sue`de et France. Fermi a e´te´ mis en orbite le 11 juin 2008 par la NASA au moyen d’une
fuse´e Delta II a` une altitude d’environ 565 km sur une orbite de 25,5˚ d’inclinaison. La
basse altitude de l’orbite implique une re´volution rapide de 95 minutes. La plate-forme spa-
tiale Fermi est compose´e de deux instruments : l’instrument principal, le LAT (Large Area
Telescope) et le GBM (Gamma-ray Burst Monitor) (voir une photo au sol sur la figure 2.1).
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Le LAT couvre une gamme en e´nergie de 20 MeV a` 300 GeV. Il est de´die´ a` l’e´tude
des sources gamma e´mettant dans ce domaine de longueur d’onde telles que les e´missions
diffuses galactique et extragalactique, les pulsars, les blazars ou les sursauts γ. Mais la
mission du LAT est aussi de de´couvrir de nouvelles classes de sources non de´tecte´es ou non
identifie´es par son pre´de´cesseur EGRET telles que les amas globulaires, les microquasars
ou meˆme la ”matie`re noire” (pour plus d’information sur la conception du LAT, voir [34]).
Le GBM quant a` lui, couvre une gamme e´nerge´tique de 10 keV a` 30 MeV avec pour
objectif l’e´tude des sursauts gamma (pour plus d’information sur la conception du GBM,
voir [79]). Dans le cadre de cette the`se, seules les donne´es du LAT ont e´te´ exploite´es. Nous
n’irons donc pas plus en avant dans la description du GBM et nous focaliserons notre
attention dans ce chapitre sur le LAT ainsi que sur la ge´ne´ration et le traitement de ses
donne´es.
Figure 2.1 La plate-forme spatiale Fermi au sol
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2.2 Le LAT
2.2.1 Principe de de´tection
Les photons γ de haute e´nergie interagissent avec la matie`re en ge´ne´rant des paires
e´lectron-positron (e−/e+). Le LAT permet a` partir des paires (e−/e+) ge´ne´re´es par l’in-
teraction avec un photon γ de remonter a` la direction du photon incident ainsi qu’a` son
e´nergie. Pour de´terminer la direction et l’e´nergie des photons γ le LAT est compose´ de 3
parties : le bouclier d’anti-co¨ıncidence, le trajectographe et le calorime`tre. La figure 2.2
illustre le LAT et son principe de de´tection des photons γ. Chacune des parties du LAT
posse`de un roˆle bien de´fini et est de´veloppe´e ci-dessous.
Figure 2.2 Vue e´clate´e du LAT illustrant le principe de de´tection. Cre´dit Nasa.
Rejet des rayons cosmiques : Le bouclier d’anti-co¨ıncidence
Le but du bouclier d’anti-co¨ıncidence est de rejeter les rayons cosmiques. Les rayons
cosmiques sont toutes les particules charge´es e´voluant dans le milieu spatial : protons
(90%), particules α (9%), nucle´ons, e+ et e− (pour plus de de´tails voir [57]). Ces par-
ticules charge´es peuvent interagir avec le de´tecteur et engendrer de fausses de´tections
de photons γ. L’objectif de performance est de rejeter 99,97% des particules non-γ. Le
bouclier est compose´ de 89 scintillateurs plastiques d’un centime`tre d’e´paisseur appele´s
≪ tuiles ≫ . Les ≪ tuiles ≫ recouvrent le trajectographe et le calorime`tre. De plus, 8 rubans
couvrent les interstices pour assurer l’homoge´ne´ite´ du blindage.
Les γ interagissent tre`s peu avec les scintillateurs plastiques contrairement aux parti-
cules charge´es. Lorsque une particule charge´e traverse le bouclier d’anti-co¨ıncidence, elle
y de´pose de l’e´nergie et continue son trajet dans la trajectographe en ge´ne´rant des paires
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(e−/e+), alors qu’un photon γ traverse le bouclier sans y laisser de de´poˆt d’e´nergie. Ainsi
lorsqu’on a une de´tection dans le trajectographe co¨ıncidant avec un de´poˆt dans le bouclier,
l’e´ve´nement est rejete´ car il s’agit probablement d’une particule charge´e. En ne conser-
vant que les e´ve`nements sans aucune co¨ıncidence dans le bouclier (d’ou` le nom : bouclier
d’anti-co¨ıncidence), on est certain de ne garder que des photons γ.
La nouveaute´ du bouclier d’anti-co¨ıncidence du LAT est qu’il ne s’agit pas d’une struc-
ture monobloc. Cette structure segmente´e permet d’e´viter le rejet des photons γ tre`s
e´nerge´tiques ge´ne´rant un ≪ back-splash ≫ . Les gerbes e´lectroniques provoque´es par l’in-
teraction des photons γ avec le trajectographe peuvent contenir des photons de moindre
e´nergie (E= 0,1-1 MeV) qui interagissent avec le bouclier en sortant du trajectographe.
La probabilite´ d’interaction entre le bouclier et ces photons est faible, mais s’il y a inter-
action, un bouclier segmente´ permet d’avoir acce`s a` l’information spatiale contrairement
a` un bouclier en monobloc. Le bouclier segmente´ du LAT tient compte du phe´nome`ne
de l’information spatiale et permet ainsi d’e´viter le rejet de photons γ tre`s e´nerge´tiques
ge´ne´rant un ≪ back-splash ≫ .
De´termination de la trajectoire : Le trajectographe
La de´termination de la trajectoire du photon incident est re´alise´e avec le trajectographe
(appelle´ e´galement ≪ tracker ≫ ) en de´tectant les points de ge´ne´ration des paires (e−/e+).
Afin de favoriser au maximum la ge´ne´ration de (e−/e+), le trajectographe est compose´ de
mate´riaux riches en protons. En cas de ge´ne´ration de paires, le trajectographe de´termine
les points de passage des particules charge´es. Graˆce a` ces points de passage, on localise
l’endroit ou` la conversion s’est faite : ≪ le vertex ≫ . En combinant les diffe´rents vertex,
on retrouve la direction du photon incident.
La trajectographe est compose´ de 4 × 4 tours en carbone composite. Chaque tour est un
empilement vertical de 19 plateaux. Chaque plateau contient deux plans de de´tection a`
piste de silicium, et est dispose´ perpendiculairement au plateau qui le pre´ce`de. Deux plans
de de´tection successifs forment des doublets x/y se´pare´s seulement par 3 mm. Du tungste`ne
en e´paisseur variable est inse´re´ dans les plateaux. L’objectif est de disposer d’une bonne
reconstruction spatiale et de maximiser la surface effective de de´tection. Les couches de
tungste`ne les plus fines sont favorise´es pour la reconstruction de la trajectoire car les paires
(e−/e+) subissent moins de diffusions multiples. En revanche, les couches les plus e´paisses
ont un taux de conversion de photons en paires bien plus grand que les couches les plus
fines du fait que leur longueur de radiation 1 plus e´leve´e accroˆıt la capacite´ de conversion
du mate´riau pour une surface donne´e . Les douze premiers plateaux posse`dent des couches
fines de tungste`ne repre´sentant 0,03 longueur de radiation. Les quatre suivants posse`dent
des couches e´paisses e´quivalentes a` 0,18 longueur de radiation, et enfin les trois derniers
ne posse`dent pas de tungste`ne.
De´termination de l’e´nergie : Le calorime`tre
Chaque tour du trajectographe contient un calorime`tre a` sa base. L’objectif du calo-
rime`tre est de mesurer l’e´nergie des particules charge´es ne´es de la conversion en (e−/e+)
d’un photon γ et de remonter a` l’e´nergie initiale de ce dernier. Un calorime`tre est compose´
de douze barreaux de iodure de ce´sium (CsI). Chaque barreau posse`de deux photodiodes
1. La longueur de radiation d’un mate´riau est e´gale a` 1 lorsque un e´lectron traversant l’e´paisseur
X0 d’un mate´riau donne´ voit son e´nergie diminue´e d’un facteur e par perte radiatives (Bremsstrahlung
essentiellement).
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a` ses extre´mite´s permettant de mesurer la lumie`re de scintillation du cristal. En plus de
l’information e´nerge´tique, le calorime`tre donne une information spatiale en mesurant la
position du de´poˆt e´nergie. La pre´cision est de quelques millime`tres a` basse e´nergie (E≃100
MeV) et de moins d’un millime`tre a` haute e´nergie (E>1GeV). Cette information est uti-
lise´e dans l’algorithme de calcul des trajectoires. Enfin la pre´cision e´nerge´tique de chaque
calorime`tre est de ∆EE = 20% a` 100 MeV et peut aller jusqu’a` 10% pour les hautes e´nergies
(>1GeV).
2.2.2 Reconstruction et se´lection des e´ve`nements
Nous avons pre´sente´ dans la section 2.2.1 les diffe´rents e´le´ments du LAT de manie`re
inde´pendante. En re´alite´, il faut mettre en relation les diffe´rentes informations (direction
incidente, e´nergie, gerbe e´lectronique) pour reconstruire de manie`re pre´cise les e´ve`nements.
L’information principale est la de´termination de la trace centrale dans le trajectographe
car elle permet de pre´voir ce que l’on devrait observer dans le bouclier d’antico¨ıcidence
et dans le calorime`tre. A partir des positions x/y dans le trajectographe ou` un signal
a e´te´ de´tecte´, les algorithmes calculent plusieurs trajectoires possibles de particules. La
trajectoire la plus plausible est retenue. De plus, on utilise l’information obtenue par le
calorime`tre. En effet, le barycentre du de´poˆt d’e´nergie dans le calorime`tre doit eˆtre sur la
trajectoire de la particule primaire. A haute e´nergie, on a moins de diffusions multiples
dans le trajectographe et la gerbe e´lectromagne´tique est plus e´troite. Par conse´quent, a`
haute e´nergie le barycentre du de´poˆt d’e´nergie fournit une meilleure contrainte sur la
de´termination de la trajectoire.
La de´termination de la trajectoire permet ensuite d’affiner la de´termination de l’e´nergie
de la particule incidente. L’estimation la plus basique consiste a` sommer l’e´nergie de´pose´e
dans les cristaux du calorime`tre. On affine cette premie`re estimation en tenant compte du
profil de la gerbe e´lectromagne´tique. On peut ainsi estimer l’e´nergie perdue par l’e´chappement
des particules sur les coˆte´s, l’arrie`re ou meˆme dans les interstices des modules calo-
rime´triques. De plus a` basse e´nergie, une part importante de l’e´nergie est de´pose´e dans
le trajectographe. Le nombre de pistes ayant de´tecte´ un signal fournit une estimation de
l’e´nergie de´pose´e dans le trajectographe qu’il faut additionner aux de´poˆts d’e´nergie du ca-
lorime`tre et aux estimations des pertes par e´chappement des particules. Finalement c’est
la forme de la cascade e´lectromagne´tique qui permet d’ajuster la valeur de l’e´nergie de la
particule incidente.
Comme pre´cise´ dans la partie 2.2.1 les photons γ n’interagissent pas dans le bouclier
d’antico¨ıncidence. Seules les particules charge´es interagissent avec le bouclier et le trajec-
tographe. Cependant il est toujours possible d’avoir un effet de back-splash. A l’aide de
la trajectoire calcule´e et de la forme de la gerbe e´lectromagne´tique engendre´e par le pho-
ton γ, on peut de´finir une zone (une ou plusieurs tuiles) du bouclier d’antico¨ıncidence ou`
pourrait avoir lieu un back-splash. Cette zone autorise´e varie en fonction de la largeur de
la gerbe, c’est-a`-dire en fonction de l’e´nergie. Plus l’e´nergie du photon incident est e´leve´e,
plus la zone de back-splash autorise´e sera e´troite. Si des tuiles du bouclier hors de la zone
permise sont active´es, l’e´ve`nement est rejete´. En tenant compte de l’effet de back-splash,
les e´ve`nements γ sont se´lectionne´s et les particules charge´es sont rejete´es.
En de´finitive, sur les 3000 e´ve`nements par seconde de´tecte´s par le LAT, seuls 400
sont enregistre´s a` bord et transmis au sol. Ces e´ve`nements sont ensuite analyse´s afin de
de´terminer la qualite´ de leur reconstruction : pre´cision de la direction d’incidence, mesure
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de l’e´nergie et probabilite´ d’eˆtre un photon. Les algorithmes de traitement mettent en
place des arbres de´cisionnels (Classification Trees) base´s sur des simulations Monte Carlo
de´taille´es de la re´ponse instrumentale du LAT. Les photons γ sont regroupe´s en trois
classes en fonction de la qualite´ de leur reconstruction : Transient, Source et Diffuse.
La classe Transient est celle qui a le jeu de coupure le plus large. Cette classe contient
cinq e´ve`nements par seconde dont deux proviennent du bruit de fond instrumental. Cette
classe d’e´ve´nements sera utilise´e pour l’analyse des sources transitoires comme les sursauts
γ, pour lesquels un maximum de photons sont requis.
La classe Source est une sous-classe de la classe Transient et contient un e´ve`nement par
seconde dont 0.4 est du bruit. Cette classe peut eˆtre utilise´e pour l’e´tude des sources a`
basses e´nergies ou` la surface effective du LAT est relativement petite.
Enfin la classe Diffuse est une sous-classe de la classe Source et contient 0.5 e´ve`nement
par seconde dont seulement 0.1 est du bruit. La classe Diffuse est celle qui pre´sente le
meilleur rapport signal/bruit mais en contrepartie, elle pre´sente aussi le moins d’e´ve`nements.
En fonction des objets e´tudie´s (sources ponctuelles, rayons cosmiques ou e´mission diffuse),
l’astrophysicien des hautes e´nergies utilisera une classe d’e´ve´nements plutoˆt qu’une autre.
Dans le cadre de cette the`se, l’e´tude des objets ponctuels ne´cessite de minimiser le bruit
de fond instrumental. Tous les re´sultats et les e´tudes pre´sente´s par la suite ont e´te´ faits
sur la classe d’e´ve`nements Diffuse.
2.2.3 Performances
Le LAT est bien plus performant que son pre´de´cesseur EGRET dans plusieurs do-
maines. Ses caracte´ristiques principales sont re´sume´es dans la table 2.1. Pour plus de
de´tails concernant les fonctionnements et performances du LAT, il convient de se reporter
a` [35].
Caracte´ristiques Valeur
Dimensions 1,8 x 1,8 x 0,72 me`tres
Masse totale 2789 kg
Gamme d’e´nergie 20 MeV – 300 GeV
Surface effective maximale a` incidence normale 9000 cm2
Champ de vue 2,4 sr
Temps mort 26,5 µs
Pre´cision en temps < 1µs
Re´solution en e´nergie (incidence normale) :
100 MeV – 1 GeV 9 % – 15 %
1 GeV – 10 GeV 8 % – 9 %
10 GeV 8,5 % – 18 %




Table 2.1 Caracte´ristiques principales du LAT
2.2. LE LAT 41
Les caracte´ristiques techniques du LAT de´pendent en majeure partie des algorithmes
d’identification des photons γ. La reconstruction de la direction d’incidence, de l’e´nergie et
le rejet des particules cosmiques contraignent de manie`re directe les performances du LAT.
De plus l’ame´lioration des horloges embarque´es a` bord de Fermi (par rapport a` CGRO)
permet une e´tude plus fine des objets ne´cessitant une excellente re´solution temporelle tel
que les pulsars.
Afin de re´aliser des e´tudes pre´cises, il faut connaˆıtre la re´ponse instrumentale du
LAT. Pour chaque classe d’e´ve´nements utilise´s (Transient, Source et Diffuse), il existe
une re´ponse instrumentale diffe´rente. Cette dernie`re peut eˆtre exprime´e par l’e´quation
2.1. La re´ponse instrumentale du LAT peut varier au cours du temps avec l’accumula-
tion de donne´es. Afin d’obtenir des re´solutions instrumentales plus pre´cises, on proce`de
re´gulie`rement a` de nouvelles analyses de la re´ponse instrumentale. Actuellement, on en
est a` la septie`me version.
IRF (θ,E) = Aeff (θ,E) ∗ PSF (θ,E) ∗∆E(θ,E) (2.1)
Dans l’expression 2.1, θ et E repre´sente respectivement l’angle d’incidence par rapport
a` l’axe du te´lescope et l’e´nergie. Aeff repre´sente la surface effective de collection. Cette
dernie`re est plus importante pour la classe Transient. La surface effective de collection
est repre´sente´e sur la figure 2.3 pour les 3 classes d’e´ve`nements. La fonction d’e´talement
du point (PSF en anglais : Point Spread Function) est de´crite par le terme PSF (θ,E)
dans l’e´quation 2.1. La fonction d’e´talement est la re´ponse spatiale de l’instrument pour
une source ponctuelle. La re´solution angulaire a un impact direct sur toutes les analyses
faites avec les donne´es du LAT. Elle est la conse´quence directe des performances du tra-
jectographe et des algorithmes de reconstruction des e´ve´nements du LAT. La re´solution
angulaire est illustre´e sur la figure 2.4. La reconstruction des e´ve´nements est meilleure a`
haute e´nergie car on e´vite les diffusions multiples. Ainsi la re´solution spatiale des photons
est meilleure a` haute e´nergie. A 100 MeV, 68% des photons e´mis par une source ponc-
tuelle sont de´tecte´s dans un rayon e´gal a` 3,5˚ autour de la vraie position de la source alors
qu’a` 1GeV ce rayon d’e´talement est de 0,6˚ et continue de de´croˆıtre au fur a` mesure que
l’e´nergie des photons γ incidents augmente.
Le LAT posse`de une re´solution e´nerge´tique supe´rieure, compare´ a` son pre´de´cesseur
EGRET. La re´solution e´nerge´tique pour la classe Source est illustre´e sur la figure 2.5. La
re´solution en e´nergie est de l’ordre de 20% a` 100 MeV et de 10% a` 1GeV. L’augmentation
de la pre´cision entre 100 MeV et 1 GeV s’explique par le fait que les photons de hautes
e´nergies (E≃1 GeV) de´posent l’essentiel de leur e´nergie dans le calorime`tre alors que ceux
de plus basse e´nergie en perdent une grande partie dans le trajectographe sous forme de
(e−/e+).
L’e´nergie cine´tique des (e−/e+) dans les cascades e´lectromagne´tiques n’est pas prise en
compte lors du calcul de l’e´nergie. Cette e´nergie cine´tique est plus importante pour les pho-
tons de basse e´nergie qui de´posent une grande partie de leur e´nergie dans le trajectographe
que pour ceux de hautes e´nergies qui interagissent tre`s peu dans le trajectographe. Par
conse´quent, l’incertitude relative sur l’e´nergie est plus grande aux basses e´nergies plutoˆt
qu’aux hautes e´nergies.
De plus, les photons de basse e´nergie ge´ne`rent beaucoup plus de diffusions multiples
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Figure 2.3 La surface effective de de´tection en fonction de l’e´nergie en incidence nor-
male : pour les e´ve`nements de la classe Diffuse (pointille´s), Source (plein) et Transient
(points). Figure extraite de [35]
Figure 2.4 Re´solution angulaire (PSF) en fonction de l’e´nergie pour les e´ve`nements de la
classe Source : en incidence normale (plein) et a` 60˚ d’incidence (pointille´s), e´ve´nements
de´tecte´s dans les couches fines du trajectographe. Figure extraite de [35].
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que ceux de haute e´nergie, ce qui implique d’autant plus une moins bonne pre´cision a`
basse e´nergie. En revanche a` cause de la longueur de radiation des cristaux de Iodure de
Ce´sium du calorime`tre, les photons de tre`s hautes e´nergies (E≃100 GeV) tendent a` traver-
ser les calorime`tres, c’est-a`-dire qu’il n’y de´posent pas toute leur e´nergie. Ce qui explique
la remonte´e de la re´solution en e´nergie aux tre`s hautes e´nergies.
Figure 2.5 Re´solution e´nerge´tique en fonction de l’e´nergie pour la classe Source : en
incidence normale (plein) et a` 60˚ d’incidence (pointille´s) . Figure extraite de [35].
Les performances pre´sente´es sont implicitement lie´es au design du LAT. De plus, le
design du LAT apporte une grande nouveaute´ : son large champ de vue. Le champ de vue
est donne´ par l’e´quation 2.2.
FoV =
∫
Aeff (θ, φ)dΩ/Aeff (0, 0) = 2, 4 sr a` 1 e´nergie de 1 GeV (2.2)
ou` Aeff est la surface effective de de´tection a` 1 GeV apre`s avoir rejete´ le bruit de fond.
La combinaison de son large champ de vue et son orbite basse permet au LAT de scan-
ner plus de la moitie´ de la vouˆte ce´leste durant une orbite (90 minutes). Lors d’une orbite,
le LAT pointe vers +35˚ par rapport au ze´nith et vers -35˚ durant l’orbite suivante 2. De
cette manie`re, le LAT couvre l’ensemble de la vouˆte ce´leste en seulement deux orbites,
c’est-a`-dire en 3h. Cette particularite´ du LAT par rapport a` ses pre´de´cesseurs offre la
possibilite´ d’e´tudier la variabilite´ globale des sources sur l’ensemble de la vouˆte ce´leste .
On reviendra en de´tail sur cet aspect dans la section 5.4.
Pour conclure, les performances du LAT sont bien supe´rieures a` celles de son pre´de´cesseur
EGRET. Le LAT est beaucoup moins assujetti aux phe´nome`nes de back-splash graˆce a`
son bouclier d’anti-co¨ıncidence segmente´. La gamme d’e´nergie est plus large. EGRET ob-
servait de 20 MeV a` 30 GeV, alors que le LAT collecte des photons γ de 20 MeV a` 300 GeV
2. L’angle par rapport au ze´nith a change´ au cours de la mission pour re´aliser des calibrations de
l’instrument. Apre`s 12 mois de mission, cet angle est passe´ de´finitivement a` 50◦ par rapport au zenith.
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et donne acce`s aux tre`s hautes e´nergies. Le LAT permet de faire le lien multi-longueurs
d’onde avec les te´lescopes Tcherenkov au sol (voir concept des te´lescopes Tcherenkov [47]).
Le champ de vue du LAT (2,4 sr) est six fois plus large que celui d’EGRET (0,4 sr), ce
qui donne la possibilite´ d’e´tudier la variabilite´ globale des sources γ sur toute la vouˆte
ce´leste. La surface effective de collection a e´te´ ame´liore´e d’un facteur 6 et le temps mort a
e´te´ re´duit de fac¸on spectaculaire en passant de 100 ms a` 25 µs. De manie`re ge´ne´rale, l’en-
semble des caracte´ristiques du LAT et sa strate´gie de balayage plutoˆt qu’en mode pointe´,
confe`re a` l’instrument LAT une sensibilite´ trente fois supe´rieure a` EGRET. Au bout d’un
an de donne´es, le LAT de´tecte des sources ayant un flux inte´gre´ >100 MeV de l’ordre de
1.10−9photon.cm−2.s−1.
2.3 Les donne´es Fermi/LAT
Dans ce travail de the`se, nous utiliserons la classe Diffuse , dont les e´ve´nements ont
la plus grande probabilite´ d’eˆtre des photons γ. Dans cette classe, la contribution du
bruit de fond est la plus faible. On de´finit deux types d’e´ve´nements : Front et Back. Les
e´ve´nements Front sont ceux qui ont e´te´ de´tecte´s dans la partie haute du trajectographe
ou` les e´paisseurs de tungste`ne sont les plus fines. Les e´ve´nements Back sont ceux de´tecte´s
dans la partie basse du trajectographe ou` le tungste`ne est le plus e´pais. On rappelle que
le tungste`ne favorise la conversion des γ en paires (e−/e+) mais augmente le nombre
de diffusions multiples. Au final, nous avons a` peu pre`s autant d’e´ve´nements Front que
d’e´ve´nements Back. La partie Back est plus efficace que la partie Front, cependant cette
dernie`re posse`de une meilleure re´solution angulaire.
Le fait d’avoir deux types d’e´ve´nements implique deux re´ponses instrumentales (de´finies
par l’e´quation 2.1) diffe´rentes pour les e´ve´nements Front et Back car la fonction d’e´talement
pour ces deux types d’e´ve´nements est diffe´rente. Afin de garder une bonne statistique sur
le nombre d’e´ve`nements, nous utilisons dans nos e´tudes l’ensemble des e´ve´nements Front
et Back.
La collaboration Fermi oeuvre depuis le de´but du projet en 1999 [58] a` concevoir les
chaˆınes de traitement permettant la ge´ne´ration de donne´es facilement exploitables ainsi
que les outils pour les exploiter (Science Tools, voir section 2.4). Les donne´es Fermi
de haut niveau se pre´sentent sous la forme de deux fichiers au format FITS que nous
allons de´crire ci-dessous. Pour plus de de´tails concernant les e´tapes interme´diaires de la
ge´ne´ration des donne´es, voir le rapport technique du SLAC [45].
Depuis le mois d’aouˆt 2009, les donne´es Fermi (au format FITS) ainsi que les Science
Tools sont publics et accessibles en ligne : http://fermi.gsfc.nasa.gov/ssc/data/access/.
2.3.1 Le fichier FT1
Le fichier FT1 contient les donne´es e´ve´nements. Ce fichier contient les informations spa-
tiales des photons γ tels que : l’ascension droite α, la de´clinaison δ, la longitude galactique
l, la latitude galactique b, les angles d’incidence θ et φ dans le repe`re du LAT ainsi que
l’angle par rapport au ze´nith. Le fichier FT1 contient aussi les informations temporelles et
e´nerge´tiques : les temps d’arrive´e des photons γ et leur e´nergie. Le LAT est en vol depuis
T0 = 239557417s MET. T0 correspond au moment de l’allumage du LAT pour le de´but de
la mission Fermi. MET signifie ≪ Mission Ellapsed Time ≫ , ce qui veut dire en franc¸ais :
temps e´coule´ depuis le de´but de la mission.
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Le temps T=0 correspond a` la date du 1er janvier 2000 a` minuit en temps GMT (Green-
wich Mean Time). De plus pour faciliter les conversions temporelles et les e´tudes, la NASA
a mis en place un service sur internet [83] ou` l’on peut convertir le temps MET en temps
gre´gorien, julien. Il est aussi possible de convertir le temps MET en temps d’autres mis-
sions comme : Swift, RXTE, Suzaku ou encore XMM-Newton. Cet outil est tre`s utile pour
ceux qui souhaitent e´tudier un meˆme objet/e´ve`nement en multi-longueurs d’onde avec les
donne´es de diffe´rentes missions.
Les informations spatiales, temporelles et e´nerge´tiques des photons γ de´tecte´s sont
contenues dans la premie`re table du FT1. La deuxie`me table du FT1 contient les intervalles
de temps (en temps MET) durant lesquels le LAT a observe´. Ces intervalles appele´s
GTI (Good Time Intervals : intervalles valides de temps d’observation) servent a` calculer
l’exposition (voir 2.16). Pour conclure le fichier FT1 contient aussi les intervalles de temps
durant lesquels les e´ve´nements ont e´te´ de´tecte´s.
2.3.2 Le fichier FT2
Le fichier FT2 (au format FITS) est compose´ d’une seule table qui contient des infor-
mations sur la position et l’orientation du LAT. En effet il est important pour l’e´tude des
photons γ de´tecte´s de savoir pre´cise´ment quelle e´tait l’attitude du satellite au moment de
la de´tection du photon. On ne peut pas re´sumer l’attitude du LAT pour chaque instant
car le FT2 serait trop lourd (en terme de taille de fichier) et difficilement exploitable .
Pour que le calcul des solutions orbitales suffisamment pre´cises pour l’exploitation des
donne´es , nous utilisons des points de mesures d’attitudes pris toutes les 30 secondes. De
cette manie`re le FT2 reste facilement exploitable.
Dans le FT2, chaque ligne de la table de navigation correspond donc a` un intervalle de
trente secondes. On y trouve comme informations :
1. la latitude et la longitude terrestre : la position terrestre au-dessus de laquelle se
trouve le satellite au moment de la mesure.
2. l’altitude terrestre : la distance du satellite au centre de la Terre.
3. les parame`tres L et B de McIlwain [78] : L indique la distance ou` la ligne de champ
magne´tique de la position croise l’e´quateur et B la valeur du champ magne´tique.
Ce syste`me de coordonne´es est souvent utilise´ pour l’e´tude champs dipolaires des
plane`tes.
4. les coordonne´es horizontales du satellite que l’on peut de´crire comme e´tant ≪ l’as-
cension droite et la de´clinaison ze´nithal ≫ .
5. la latitude ge´omagne´tique.
6. les directions de vise´e en α, δ pour l’axe z et x du LAT (dans le repe`re propre au
LAT).
7. la position du Poˆle Nord terrestre.
8. l’angle de l’orbite (appele´ rocking angle)
Pour conclure, les donne´es e´tant publiques, il est possible pour l’ensemble de la com-
munaute´ scientifique de te´le´charger les fichiers FT1 et FT2 sur le site de la NASA [81].
L’extraction des donne´es se fait sur une dure´e, une bande en e´nergie et une re´gion circu-
laire autour d’une position centrale. Une fois les donne´es acquises, il est facile de les traiter
avec les outils de traitement mis en place par la collaboration comme nous allons le voir
dans la section 2.4.
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2.4 Les outils de traitement des donne´es
Depuis le de´but de la mission, la communaute´ Fermi a mis au point et continue de
de´velopper des outils permettant de traiter les donne´es de Fermi afin d’en extraire les
informations scientifiques recherche´es. Ces outils permettent de re´aliser diffe´rentes analyses
telles que la ge´ne´ration de phasogrammes pour les pulsars, l’e´tude des sursauts γ ou encore
l’ajustement du flux des sources. Une description plus pre´cise des diffe´rents outils peut
eˆtre trouve´e sur le site [82]. Dans cette partie nous allons de´crire la me´thode du maximum
de vraisemblance, les diffe´rents outils de traitements des donne´es Science Tools.
2.4.1 Le maximum de vraisemblance
La notion de vraisemblance (Likelihood en anglais) a e´te´ introduite pour la premie`re
fois par Fisher en 1925 [54]. La me´thode du maximum de vraisemblance permet d’ajuster
les donne´es a` un mode`le. Cette me´thode est utilise´e dans l’outil gtlike pour ajuster le
flux des sources ponctuelles et des e´missions diffuses galactique et extragalactique. Mais
comme nous le verrons par la suite cette me´thode peut aussi eˆtre utilise´e pour ajuster la
position des sources ponctuelles (voir chapitre 3). La me´thode du maximum de vraisem-
blance est une me´thode tre`s robuste et fiable pour l’ajustement des faibles flux (de l’ordre
de 10−8photon.cm−2.s−1). Le maximum de vraisemblance a de´ja` e´te´ utilise´ pour l’analyse
des donne´es EGRET [77].
On peut de´finir deux me´thodes de calcul du maximum de vraisemblance. La premie`re
consiste a` prendre l’ensemble de la gamme e´nerge´tique sur laquelle on souhaite ajuster le
flux : c’est le maximum de vraisemblance non-e´chantillonne´e en e´nergie dit unbinned. La
seconde me´thode consiste a` re´aliser un e´chantillonnage en e´nergie ; c’est le maximum de
vraisemblance binned.
Le maximum de vraisemblance unbinned
Tout d’abord nous allons introduire les diffe´rentes fonctions de re´ponse intervenant
dans le calcul du maximum de vraisemblance :
D(E′;E, pˆ, ~L(t)) ≡ Dispersion e´nerge´tique (2.3)
P (pˆ′;E, pˆ, ~L(t)) ≡ Fonction d’e´talement (PSF) (2.4)
A(E, pˆ, ~L(t)) ≡ Surface efficace de de´tection (2.5)
Dans les de´finitions donne´es ci-dessus, pˆ′ et E′ sont la direction et l’e´nergie apparente
du photon, pˆ et E sont la position et l’e´nergie re´elle du photon et ~L(t) est le vecteur
ge´ne´ralisant la fonction temporelle ainsi que l’attitude du LAT dans l’espace.
On de´finit le mode`le de vraisemblance par l’e´quation 2.6.
M(E′, pˆ′, t) =
∫
dEdpˆD(E′;E, pˆ, ~L(t))P (pˆ′;E, pˆ, ~L(t))A(E, pˆ, ~L(t))S(E, pˆ)
≡
∫
dEdpˆR(E′, pˆ′, t;E, pˆ)S(E, pˆ)
(2.6)
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On peut de´finit R comme la re´ponse totale de l’instrument tenant compte de la dis-
persion e´nerge´tique, de la fonction d’e´talement et de la surface efficace de de´tection. Le
mode`le de source S(E, pˆ) est une combinaison de source ponctuelles contenues dans la





si(E)δ(pˆ − pˆi) + SG(E, pˆ) + Seg(E, pˆ) (2.7)
L’indice i repre´sente les diffe´rentes sources du mode`le a` ajuster, c’est-a`-dire les diffe´rentes
sources contenues dans la re´gion d’inte´reˆt. si(E) est le spectre e´nerge´tique re´el de la source
i et pˆ sa vraie position sur la vouˆte ce´leste. SG(E, pˆ) est la composante diffuse galactique
et Seg(E, pˆ) est la composante diffuse extragalactique. On note que si(E) est de dimension
dN/dEdtdA alors que SG(E, pˆ) et Seg(E, pˆ) sont de dimension dN/dEdtdAdΩ.
En introduisant pour chaque photon un indice j, on de´finit le logarithme du maximum










Cette me´thode d’ajustement consiste a` rechercher la plus grande valeur de |Log(L)|.
En effet plus le |Log(L)| est e´leve´, plus la diffe´rence entre les donne´es et le mode`le est
proche de 0. Pour plus de de´tails concernant l’application du maximum de vraisemblance
au donne´es du LAT, se re´fe´rer a` [85].
Le maximum de vraisemblance binned
Pour les donne´es e´chantillonne´es en e´nergie, la fonction de vraisemblance est donne´e par
l’e´quation 2.9. C’est le produit des probabilite´s d’avoir le nombre d’e´ve´nements re´ellement










nj est le nombre d’e´ve´nements dans l’intervalle e´nerge´tique j et θj est le nombre
d’e´ve´nements pre´dit par le mode`le dans l’intervalle j. Le mode`le des sources S est donne´
par 2.10. On traite les donne´es sur une re´gion de l’espace appele´e ROI (Region Of Interest,
re´gion d’inte´reˆt en franc¸ais). Le mode`le S contient le mode`le de toutes les sources contenues





ou` ǫ est l’intervalle e´nerge´tique concerne´ et i est l’indice des sources ponctuelles et des
e´missions diffuses contenues dans la re´gion d’inte´reˆt (Si est de´fini de manie`re similaire
dans l’e´quation 2.7 mais dans le cas pre´sent Si est e´chantillonne´ en intervalle e´nerge´tique
ǫ).
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Au final, le nombre de photons pre´dit dans l’intervalle e´nerge´tique j est donne´ par les













dǫdpˆR(ǫ′, pˆ′; ǫ, pˆ, t)Si(ǫ, pˆ) (2.12)
On ne´glige dans la fonction R la dispersion e´nerge´tique D (voir l’e´quation 2.6) et on
se´pare Si pour chaque source en 2 composantes. La premie`re, une composante spectrale

















dpˆA(ǫ′, pˆ, t)P (pˆ′; ǫ′, pˆ, t)S˜i(pˆ)
(2.13)
Utilisation des diffus dans le maximum de vraisemblance
Comme signale´ par la partie 2.4.1, les e´missions diffuses n’ont pas les meˆmes unite´s que
les sources ponctuelles. Dans la me´thode du maximum de vraisemblance unbinned, leur
composante dans le mode`le est ajuste´e a` partir de chaque pixel de la re´gion d’inte´reˆt. Pour
traiter leur composante dans le cas binned, on corrige a` l’aide de la fonction d’e´talement
moyenne e´value´e au centre de la re´gion d’inte´reˆt. On calcule l’exposition moyenne de la










dtA(ǫ′, pˆ, t)P (pˆ′; ǫ′, pˆ, t)
(2.14)
Plus de de´tails sont donne´s dans [85]. En terme pratique, en fonction de la quantite´ de
donne´es a` traiter, on utilisera une me´thode plutoˆt que l’autre. La me´thode unbinned traite
les donne´es photon par photon. Le temps de calcul augmente donc proportionnellement
avec le volume de donne´es. La me´thode unbinned s’ave`re alors inefficace pour de grands
volumes de donne´es (typiquement au dela` de 3 mois de donne´es).
2.4.2 De´finition de la significativite´ d’une source
De manie`re ge´ne´rale lorsqu’ on souhaite de´crire la de´tection d’une source, on parle
de sa significativite´ de de´tection. On peut de´finir la significativite´ comme un rapport si-
gnal/bruit ou` le bruit est l’ensemble des e´missions diffuses a` cette position. Dans ce but, on
peut introduire une valeur issue directement de l’e´tude de la fonction de vraisemblance :
le Test Statistique note´ par la suite TS.
On calcule alors le maximum de vraisemblance sans source (c’est-a`-dire juste avec
les mode`les d’e´mission diffuse galactique et extragalactique et e´ventuellement les sources
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voisines qui peuvent contribuer du fait de leur proximite´). On nomme cette valeur L0
(hypothe`se nulle).
Ensuite on calcule le maximum de vraisemblance pour la source dont on souhaite ajuster
le flux en tenant compte des sources contenues dans la ROI et des e´missions diffuses. On
note cette valeur L1. Le TS est alors donne´ par l’e´quation 2.15
TS = −2(ln(L0)− ln(L1)) (2.15)
A partir du TS, on peut de´finir la significativite´ d’une source, ou` σ =
√
TS − χ2p et p
est la diffe´rence du nombre de parame`tres entre L0 et L1.
2.4.3 Les Science Tools (ST), pre´sentation ge´ne´rale
Les Science Tools sont l’ensemble des outils de traitement de donne´es mis en place
par la collaboration Fermi et ils sont disponibles sur : [82]. Il en existe pour diffe´rentes
analyses telles que l’e´tude des GRB, des pulsars, d’autres encore permettent de ge´ne´rer
nos propres fonctions de re´ponse. Cependant, nous ne traiterons dans cette partie que des




gtselect Ge´ne`re un nouveau fichier de photons FT1 en re´alisant une se´lection
en temps, en e´nergie, en types d’e´ve`nements (Front et Back et dans
une zone circulaire de l’espace de´finie par un rayon en degre´s et une
position centrale en (α, δ)
gtsrcid Associe spatialement les sources d’un catalogue Fermi a` des contre-
parties possibles contenues dans des catalogues de´ja` existants (pul-
sars, blazars etc...)
Etude de la vraisem-
blance :
gtbin Ge´ne`re une carte de coups utilise´e pour l’e´tude du maximum de
vraisemblance binned. Les pixels de la carte ge´ne´re´e sont associe´s
a` des cubes (3 dimensions) : α, δ et logarithme de l’e´nergie. Cet
outil est aussi utilise´ dans le cas unbinned pour ge´ne´rer une carte
de coups non-e´chantillonne´e en e´nergie. Cet outil est doublement
fonctionnel pour la ge´ne´ration des carte de coups.
gtexpmap Ge´ne`re la carte d’exposition pour l’e´tude de la vraisemblance
unbinned
gtdiffrsp Calcule la re´ponse spe´cifique de chaque source diffuse pour un fichier
FT1. Une colonne contenant la re´ponse de chaque source diffuse est
ajoute´e au fichier FT1. Indispensable pour une e´tude de la vraisem-
blance unbinned
gtfindsrc Optimise la position d’une source en recherchant la position
pre´sentant un TS le plus e´leve´.
gtlike Re´alise une e´tude de maximum de vraisemblance (unbinned ou
binned)
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gtltcube Inte`gre le temps actif comme une fonction de´pendant de la position
dans le ciel et de l’angle d’incidence. Il utilise les fichiers FT1, FT2
et les temps GTI. Le ciel est alors repre´sente´ par une carte Healpix
imbrique´e (voir pour la de´finition d’une carte Healpix la section
3.1.1 ainsi que [60]).
gtexpcube Ge´ne`re une carte d’exposition e´chantillonne´e en e´nergie a` partir
du fichier FT1, FT2 et la carte Healpix ge´ne´re´e par gtltcube (outil
similaire a` gtexpmap)
gtsrcmaps Convolue les composantes spe´cifiques du mode`le des sources (fichier
XML) avec la re´ponse instrumentale du LAT pour une observation
donne´e. La ge´ome´trie de la carte des sources convolue´es est la meˆme
que celle de la carte de coups en entre´e
gtmodel Ge´ne`re une carte de coups mode´lise´e de la re´gion en sommant les
cartes des sources convolue´es de la re´gion du ciel e´tudie´e (les cartes
des sources convolue´es sont ge´ne´re´es a` partir d’un fichier XML ser-
vant de fichier parame`tre).
gttsmap Ge´ne`re des carte de TS d’une re´gion donne´e (seulement pour l’e´tude
de vraisemblance unbinned)
Outils de Simulations :
gtorbsim Ge´ne`re un fichier FT2 re´sumant les diffe´rents controˆles d’attitude
que l’on souhaite simuler
gtobssim Ge´ne`re un fichier FT1 a` partir d’une liste de sources que l’on souhaite
simuler en accord avec la re´ponse instrumentale de l’instrument
Table 2.2: Description ge´ne´rale des Science Tools.
Nous avons de´veloppe´ dans la partie 2.4.1, deux me´thodes de calcul du maximum
de vraisemblance pour ajuster les flux, indices spectraux des sources. Il y a donc deux
chaˆınes de traitements distinctes utilisant les ST. Nous allons de´velopper ces deux chaˆınes
unbinned et binned.
2.4.4 La chaˆıne de traitement unbinned
Cette chaˆıne de traitement utilise la me´thode du maximum de vraisemblance non-
e´chantillonne´ en e´nergie de´crite dans la partie 2.4.1 pour de´terminer le flux et l’indice
spectral des sources de´tecte´es. L’ensemble de la chaˆıne de traitement unbinned est re´sume´
dans l’organigramme de la figure 2.6.
Pour re´aliser une e´tude du maximum de vraisemblance unbinned. Il est ne´cessaire au
pre´alable de disposer d’un FT1 et d’un FT2. On ne traite pas l’ensemble des photons conte-
nus dans le FT1, car les ST ne sont pas faits pour traiter l’ensemble de la vouˆte ce´leste en
une seule fois. On de´finit une re´gion d’inte´reˆt (ROI : Region Of Interest) dans laquelle se
trouve la source dont on cherche a` de´finir les caracte´ristiques.
On utilise l’outil gtselect, dans le but de faire une se´lection en temps, en e´nergie et dans
une re´gion du ciel (de´finie par le rayon de la ROI). On obtient un nouveau fichier FT1
contenant les photons de la re´gion se´lectionne´e.
Une fois en possession du FT1 de la ROI, il faut ge´ne´rer un fichier appele´ ltcube. Le
fichier ltcube est ge´ne´re´ par gtltcube. Cet outil utilise le FT2 et les intervalles GTI du FT1
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Figure 2.6 Organigramme repre´sentant la me´thode unbinned du maximum de vraisem-
blance de´veloppe´e avec les ST. Les cylindres sont les fichiers de donne´es et les rectangles
sont les programmes effectuant la taˆche qui leur est assigne´e. Les fle`ches bleues indiquent
une entre´e de donne´es dans un programme, les fle`ches rouges indiquent la ge´ne´ration d’un
re´sultat/fichier.
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afin d’inte´grer le temps actif du satellite (live time par opposition au dead time) comme
une fonction de la position et de l’attitude du LAT. Ce fichier est repre´sente´ par une carte
Healpix [60] (voir section 3.1.1).
Il est important de noter que pour chaque GTI du FT1 correspond un fichier ltcube. Ainsi
si on utilise le meˆme intervalle temporel (donc les meˆmes GTI), il n’est pas ne´cessaire de
rege´ne´rer un ltcube. En revanche, comme nous le verrons dans la section 5.4, lorsqu’ on
traitera de la variabilite´ des sources, il nous faudra ge´ne´rer pour chaque se´lection tempo-
relle un nouveau ltcube.
Il n’est pas ne´cessaire de faire une se´lection des orbites concerne´es dans le fichier FT2.
Une fois que l’on est en possession de nos fichiers FT2, FT1 et ltcube, on peut passer a`
l’e´tape suivante.
Comme signale´ dans la table 2.2, gtbin a une double fonctionnalite´ et peut eˆtre utilise´
dans les deux chaˆınes d’e´tude du maximum de vraisemblance mais de manie`re diffe´rente.
On peut re´aliser une carte de coups en utilisant gtbin et en choisissant l’option CMAP
qui permet de ge´ne´rer une carte de coups non-e´chantillonne´e en e´nergie. Cependant cette
e´tape n’est pas ne´cessaire en soi dans la chaˆıne de traitement, mais permet de visualiser
que la se´lection des e´ve´nements est correcte.
L’e´tape suivante consiste a` ge´ne´rer une carte d’exposition avec gtexpmap. La carte d’ex-
position est une carte en 3 dimensions : α et δ pour les dimensions spatiales et l’e´nergie.
L’exposition est l’inte´grale de la re´ponse totale sur la re´gion d’inte´reˆt. Cette dernie`re tient
compte de la surface effective de de´tection (c’est-a`-dire de l’angle d’incidence) et varie en
fonction de l’e´nergie. Le calcul de l’exposition est donne´ par l’e´quation 2.16 ou` R et les
parame`tres ont e´te´ de´finis dans la section 2.4.1.
Elle est indispensable pour le calcul des flux car, une fois le nombre de photons d’une
source trouve´ (par le maximum de vraisemblance), il faut diviser ce dernier par l’exposi-
tion pour trouver le flux. De plus afin de tenir compte des photons provenant de sources en
dehors de la re´gion d’inte´reˆt son rayon doit eˆtre 1,5 fois plus grand que celui de la re´gion




dE′dpˆ′dtR(E′, pˆ′;E, pˆ, t) (2.16)
Avant de proce´der a` l’e´tude de la vraisemblance, il reste une e´tape interme´diaire. Il
faut ajouter la re´ponse des diffus galactique et extragalactique pour chaque e´ve´nement du
fichier FT1. On re´alise cela avec gtdiffrsp.
La dernie`re e´tape, avant de faire une e´tude de maximum de vraisemblance, est de
de´finir un mode`le de source que l’on souhaite ajuster aux donne´es. Ce mode`le contient les
parame`tres des e´missions diffuses galactique et extragalactique ainsi que les parame`tres
des sources ponctuelles contenues dans la ROI. On peut choisir de fixer ou de laisser libre
plusieurs parame`tres (flux, indice spectral ou facteur de normalisation). Ce mode`le est au
format XML. Dans l’outil gtlike, plusieurs mode`les spectraux ont e´te´ imple´mente´s. Ces
mode`les repre´sentent les spectres typiques rencontre´s dans le domaine de l’astronomie γ.
Ces mode`les sont de´crits ci-dessous :
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Mode`les spectraux des sources ponctuelles
















Les e´quations 2.17 et 2.18 repre´sentent les mode`les d’ajustement de flux les plus cou-
ramment utilise´s : la loi de puissance. L’utilisation du mode`le de´crit par l’e´quation 2.17
permet d’ajuster l’intensite´ N0 (en photons.cm
−2.s−1.MeV−1) a` l’e´nergie E0 alors que
l’utilisation du mode`le de´crit par l’e´quation 2.18 permet d’ajuster le flux inte´gre´ N (en
photons.cm−2.s−1) entre les e´nergies Emin et Emax. De plus il est possible d’ajuster l’indice
spectral γ quel que soit le mode`le choisi.










Loi de puissance avec rupture de pente 2 :
dN
dE = N0(N,Emin, Emax, γ1, γ2)×
{
(E/Eb)
γ1 if E < Eb
(E/Eb)
γ2 sinon




































Les e´quations 2.19 et 2.20 repre´sentent les mode`les de loi de puissance avec une rup-
ture de pente. Ces mode`les posse`dent deux indices spectraux γ1, γ2. Pour la bande en
e´nergie [Emin-Eb], on utilise γ1. Pour la bande en e´nergie [Eb-Emax] on utilise γ2. Avec ces
deux mode`les on ajuste les indices spectraux et l’e´nergie de coupure Eb. La diffe´rence
entre ces deux mode`les est que le mode`le 1 (e´quation 2.19) ajuste l’intensite´ N0 (en
photons.cm−2.s−1.MeV−1) a` l’e´nergie E0 alors que le mode`le 2 (e´quation 2.20) permet
d’ajuster le flux inte´gre´ N (en photons.cm−2.s−1) entre les e´nergies Emin et Emax.
Ces mode`les spectraux sont ge´ne´ralement utilise´s pour l’e´tude spectrale des blazars [90].
Loi de puissance avec rupture exponentielle de pente :
dN











exp [−((E − Eb))] sinon
(2.21)
L’e´quation 2.21 est un mode`le repre´sentant une loi de puissance avec une rupture expo-
nentielle a` l’e´nergie de coupure Eb. L’intensite´ N0 a` l’e´nergie E0 ainsi que l’indice spectral
γ peuvent eˆtre ajuste´s.
Ge´ne´ralement pour ajuster le flux des sources, on utilise une loi de puissance ou une loi
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de puissance avec rupture de pente. Ces mode`les ajustent bien l’ensemble des sources
ponctuelles. On pre´fe´rera utiliser les versions 2 (voir e´quation 2.18 et 2.20) pour obtenir
directement le flux inte´gre´ plutoˆt que l’intensite´.
Le mode`le de loi de puissance avec rupture exponentielle donne´ par l’e´quation 2.21 est
utilise´ pour mode´liser les flux des pulsars. En effet, ce mode`le s’ajuste remarquablement
bien avec les spectres des pulsars [10].
Il existe plusieurs autres mode`les pour ajuster le flux des sources : un mode`le avec
deux coupures exponentielles, la combinaison d’une rupture de pente et d’une rupture
exponentielle ou encore une parabole logarithmique. Pour plus de de´tails sur les autres
mode`les, voir [82].
Pour ajuster les e´missions diffuses, on utilise une carte du ciel (diffus galactique voir [96]
et [97]) et un mode`le d’e´mission en loi de puissance isotrope (diffus extragalactique).
Pour le mode`le de d’e´mission diffuse galactique, on utilise soit GALPROP (voir [96] et [97]),
qui est une mode´lisation the´orique de la diffusion des rayons cosmiques dans la galaxie qui
prend en compte un mode`le de la distribution du gaz base´ sur les donne´es HI et CO, soit un
mode`le empirique base´ sur l’ajustement de traceurs HI et CO aux donne´es LAT/EGRET.
On utilise actuellement au sein de la collaboration, un mode`le ajuste´ aux donne´es LAT
plus pre´cis que GALPROP.
L’e´mission diffuse extragalactique (combine´e avec le bruit instrumental voir section 1.3.1))
est suppose´e isotrope sur la vouˆte ce´leste, avec une loi de puissance d’indice spectral de
-2,1 et une intensite´ I=1,6.10−7 photons.cm−2.s−1.MeV−1.sr−1. Cependant, les re´centes
de´couvertes sur le diffus extragalactique (voir [26]) montrent que ce dernier ne suit pas
force´ment une parfaite loi de puissance, il est donc possible d’utiliser une loi particulie`re
en fonction de l’e´nergie fournie par un fichier ASCII.
Le mode`le XML contient tous les parame`tres que l’on souhaite ajuster, le flux, l’indice
spectral, les parame`tres des diffus . Il est possible de laisser libre ces parame`tres ou de les
fixer. Fixer certains parame`tres permet d’acce´le´rer le calcul final de la fonction de vrai-
semblance.
Cependant si on souhaite ajuster les e´missions diffuses, il est important que la ROI
soit suffisamment grande de manie`re a` ajuster correctement les e´missions diffuses et par
conse´quent les parame`tres des sources.
Un exemple de fichier parame`tre est fourni par la figure 2.7. Dans l’exemple ci-dessous,
lorsque la valeur free est e´gale a` ze´ro, c’est que le parame`tre est fixe´, lorsque elle est e´gale
a` un, c’est que le parame`tre est laisse´ libre, ce dernier sera alors ajuste´. On constate que
les parame`tres d’espace sont fixe´s, et que dans cet exemple seul le flux de la source est
laisse´ libre (les facteurs de normalisation des e´missions diffuses ainsi que l’indice spectral
de la source sont fixe´s).
A la suite de toutes ces e´tapes, on utilise l’outil gtlike en mode unbinned afin d’obte-
nir l’ajustement des parame`tres laisse´s libres. gtlike utilise les fichiers FT1, FT2, ltcube,
la carte d’exposition, le mode`le a` ajuster (le fichier parame`tre XML) et enfin la re´ponse
instrumentale de l’instrument pre´de´finie dans les ST.
gtlike ge´ne`re le re´sultat de l’ajustement sous forme de fichier texte que l’on peut ensuite
analyser ainsi que sous la forme d’un fichier XML de sortie avec les re´sultats de l’ajus-
tement. Avec le mode`le XML ajuste´, il est possible en utilisant gttsmap de re´aliser une
carte de TS de la ROI.
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Figure 2.7 Exemple de fichier parame`tre (format XML).
2.4.5 La chaˆıne de traitement binned
Certaines e´tapes de la chaˆıne de traitement binned sont communes avec la chaˆıne de
traitement unbinned et sont de´ja` de´finies dans la partie 2.4.4. Ainsi la ge´ne´ration du fi-
chier ltcube, la se´lection des donne´es dans la ROI avec gtselect et la cre´ation du mode`le
XML sont similaires dans les chaˆınes de traitement, et nous ne reviendrons pas dessus dans
cette partie. L’organigramme re´sumant l’ensemble de la chaˆıne de traitement binned est
disponible sur la figure 2.8.
La premie`re e´tape consiste a` ge´ne´rer avec gtbin une carte de coups e´chantillonne´e en
e´nergie, c’est-a`-dire un cube de donne´es (α, δ,E). Pour re´aliser ce cube de donne´es, on
utilise dans gtbin l’option CCUBE.
On se´lectionne la position centrale de la carte (c’est-a`-dire de la ROI), la taille des pixels,
le nombre de pixels selon les axes x/y et le mode de projection. Il est important de noter
que l’on passe en re´alisant ces cartes de coups (le cube de donne´es peut eˆtre vu comme
un empilement de carte) d’une sphe`re 2D (α, δ) a` un plan 2D (x,y) pixe´lise´. Le mode de
projection plan (carte´sien) que l’on utilise induit des effets de bord lors de la projection.
Afin que l’ensemble des photons contenus dans la ROI apparaissent sur la carte de coups,
il faut attribuer a` cette dernie`re un rayon
√
2 fois plus grand que le rayon de la ROI de´fini
dans gtselect. Par esprit de conservation, nous utilisons un rayon 1,5 fois plus grand que
celui de la ROI.
L’e´tape suivante consiste a` utiliser gtsrcmaps. Ce dernier va convoluer les diffe´rentes
composantes du mode`le XML avec la re´ponse de l’instrument pour une observation donne´e.
Cet outil cre´e un mode`le sous forme d’un cube de donne´es (superposition de cartes
mode´lisant la ROI). gtsrcmaps utilise le cube de donne´es ge´ne´re´ par gtbin, la re´ponse
instrumentale du LAT (pre´de´finie dans les ST), le FT2, le ltcube et le mode`le XML de la
ROI.
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Figure 2.8 Organigramme repre´sentant la me´thode binned du maximum de vraisem-
blance de´veloppe´e avec les ST. Les cylindres sont les fichiers de donne´es et les rectangles
sont les programmes effectuant la taˆche qui leur est assigne´e. Les fle`ches bleues indiquent
une entre´e de donne´es dans un programme, les fle`ches rouges indiquent la ge´ne´ration d’un
re´sultat/fichier.
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De plus, gtsrcmaps ge´ne`re la carte d’exposition e´chantillonne´e en e´nergie utile a` gtlike.
Enfin, on utilise gtlike en mode binned pour re´aliser l’ajustement des parame`tres
laisse´s libres dans le mode`le. Les re´sultats sont sous forme de fichiers ASCII et XML
comme pour le cas unbinned.
Une remarque importante : la plus grande difficulte´ pour l’ajustement des flux des
sources ponctuelles est de bien ajuster les valeurs des e´missions diffuses. En effet, un photon
sur cent provient des sources ponctuelles, les autres provenant des e´missions diffuses ; il
est donc essentiel d’ajuster correctement les e´missions diffuses.
Pour une bonne de´termination des diffus, il est ne´cessaire de prendre une ROI d’au moins
10-15˚ de rayon. Cependant, nous verrons plus loin (dans la section 5.4.2) qu’il est possible
en fixant les facteurs de normalisation des e´missions diffuses (dans le mode`le XML) de
re´duire la taille de la ROI a` 5˚ de rayon.
2.4.6 Les outils de simulation
Les simulations de donne´es sont tre`s utiles afin de tester la validite´ des me´thodes de
traitement de´veloppe´es. Ainsi, comme nous le verrons dans la partie 5.4, la simulation de
donne´es a permis de valider certaines me´thodes. Nous avons simule´ des sources stables
(dans le temps) afin de tester et de calibrer des indicateurs de variabilite´ des sources.
Pour re´aliser ces simulations, nous avons utilise´ les outils mis a` notre disposition dans
les ST et nous avons ge´ne´re´ un jeu de donne´es stable FT1. Cependant, nous n’avons pas
ge´ne´re´ un fichier de navigation simule´ avec gtorbsim pour cre´er le FT1 simule´. Nous avons
directement le fichier FT2 correspondant aux trois premiers mois donne´es.
A l’aide de l’outil gtobssim, nous avons ge´ne´re´ les fichiers FT1 correspondant a` des
sources stables. Sans rentrer davantage dans le de´tail des simulations (voir partie 5.4.3),
nous nous sommes base´s sur le catalogue BSL (contenant 205 sources, voir [16]) pour
re´aliser nos simulations de sources stables.
L’outil gtobssim utilise un fichier parame`tre (de type XML) contenant les caracte´ristiques
des 205 sources simule´es, et ge´ne`re un fichier FT1 pour un jour de donne´es. En faisant va-
rier ce fichier parame`tre pour certains jours, il est facile d’introduire des sources variables
dans les simulations (ce que nous n’avons pas fait puisque ce n’e´tait pas l’objectif de la
simulation). Afin d’introduire un bruit dans les simulations, on peut choisir un nombre
de graines (sources non significatives) re´parties ale´atoirement sur le ciel. Dans le cadre de
cette the`se, nous avons re´alise´ 5 jeux de simulation avec un nombre de graines diffe´rent
pour chacun.
Nous avons ge´ne´re´ pour chaque simulation, 3 mois de donne´es soit environ 90 jours, donc
90 fichiers par simulation. L’addition des 90 fichiers en un seul fichier FT1 se fait avec l’outil
gtselect. Ensuite avec gtltcube, nous avons ge´ne´re´ le fichier ltcube pour chacune de
nos simulations, comple´tant ainsi notre jeu de donne´es simule´es.
2.4.7 Les autres outils
Pour les e´tudes ulte´rieures (voir section 5.2.1), gtexpcube permet de ge´ne´rer directe-
ment une carte d’exposition (en cm2.s−1) e´chantillonne´e en e´nergie d’une re´gion a` l’aide
du fichier ltcube et d’une carte de coups. L’inte´reˆt de gtexpcube est d’obtenir exactement
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le meˆme format que la carte de coups en entre´e.
Le dernier ST que nous allons pre´senter dans cette partie est gtsrcid et, de manie`re
plus ge´ne´rale, la chaˆıne de traitement srcid l’utilise. gtsrcid est un outil qui croise un
catalogue Fermi avec un catalogue de contreparties, afin de de´terminer les associations
spatiales possibles des sources Fermi. srcid utilise gtsrcid en boucle sur 32 catalogues
de contreparties (voir partie 4.2.2) afin de de´terminer les associations spatiales d’un cata-
logue Fermi.
La me´thode imple´mente´e pour cette association automatique des sources suit l’ide´e de´veloppe´e
par Mattox (voir [76]) pour l’identification des sources EGRET. C’est une me´thode Baye´sienne
permettant d’estimer la probabilite´ qu’une contrepartie d’un catalogue est une association
correcte avec une source Fermi. Pour plus de de´tails concernant les associations spatiales
des sources, se re´fe´rer a` l’appendice B de [8].
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3.1 Pointfind : description de la me´thode d’extraction de
sources
Pointfind est une me´thode d’extraction des sources de´veloppe´e par Burnett de l’uni-
versite´ de Washington dans le cadre de la collaboration Fermi. Dans le but de de´velopper
notre propre me´thode d’extraction des sources ponctuelles, j’ai optimise´ Pointfind au cours
de ma the`se. Actuellement Pointfind fait partie inte´grante des ST. Pointfind est mise a`
contribution par la chaˆıne de traitement pour la ge´ne´ration des diffe´rents catalogues Fermi
(voir section 4.1.3). Le point fort de cette me´thode est sa rapidite´ d’exe´cution (quelques
heures seulement pour 1 an de donne´es). Dans cette section, je de´cris la me´thode Pointfind
et les ame´liorations apporte´es.
Pointfind consiste en quatre e´tapes : une de´composition Healpix des donne´es [60], la
de´termination des positions des sources possibles, la validation des sources et la de´termination
pre´cise de leur position et enfin la ge´ne´ration de la liste des sources extraites. Les diffe´rentes
e´tapes de Pointfind sont illustre´es sur la figure 3.1.
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Figure 3.1 Organigramme re´sumant les diffe´rentes e´tapes de Pointfind depuis le fichier
de photon au catalogue de sortie.
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3.1.1 La de´composition Healpix (Hierarchical Equal Area isoLatitude
PIXelisation)
Comme signale´ dans la section 2.2.3, la re´solution angulaire (ou fonction d’e´talement
du point) de´pend de l’e´nergie (voir figure 2.4). Ge´ne´rer des cartes de coups avec une taille
de pixel de 0,1˚ a` 100 MeV n’a pas de sens car la fonction d’e´talement a` 100 MeV est
de l’ordre de plusieurs degre´s. L’inte´reˆt de la de´composition Healpix est de de´couper la
sphe`re ce´leste en pixels de meˆme taille correspondant a` la re´solution angulaire moyenne
de la bande en e´nergie dont on souhaite extraire les sources.
L’objectif est de de´composer l’ensemble des donne´es (FT1) en plusieurs cartes Healpix
couvrant la gamme e´nerge´tique du LAT (100 MeV - 300GeV). Chaque photon posse`de une
e´nergie correspondant a` une carte Healpix et une position associe´e a` un pixel sur cette
carte Healpix. En fonction du nombre de photons correspondant a` un pixel (une position)
d’une carte Healpix donne´e (une bande en e´nergie), on donne a` ce pixel un poids e´gal au
nombre de photons associe´s a` ce pixel.
On de´compose ainsi toutes les donne´es en plusieurs cartes Healpix, ce qui revient finale-
ment a` re´aliser un e´chantillonnage spatial et e´nerge´tique.
Pour re´aliser une de´composition Healpix, il est ne´cessaire de de´finir un niveau d’ex-
traction de´fini par un nombre entier N≥0. N contraint le parame`tre Nside (re´solution de
la grille) lui-meˆme de´finissant le nombre de pixels Npix utilise´s pour la de´composition
(voir [60]). Ces parame`tres de de´composition sont de´finis par l’e´quation 3.1 et plusieurs
de´compositions pre´sentant des niveaux diffe´rents sont illustre´es sur la figure 3.2.
Il est possible de de´finir un degre´ plus bas de de´composition en de´finissant Npix = Q×N2side
avec Q<12 mais Q doit eˆtre un multiple de 2.
Nside = 2
niveau et Npix = 12×N2side (3.1)
Figure 3.2 Projections orthographiques de diffe´rentes de´compositions Healpix pour
les niveaux de de´composition : 0,1,2,3 (correspondant a` 12,48,192,768 pixels). Les par-
ties grises repre´sentent la surface correspondant a` Niveaux =0 pour un pixel de la
de´composition.
Il est important de noter qu’une approximation est faite lors de la ge´ne´ration des cartes
Healpix. En effet, les e´ve`nements Front et Back sont utilise´s dans leur ensemble malgre´ le
fait que ces deux types d’e´ve´nements ne posse`dent pas la meˆme re´solution angulaire a` une
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e´nergie donne´e. C’est la re´solution angulaire globale (tous types d’e´ve´nements confondus)
qui a e´te´ utilise´e pour faire correspondre les niveaux de de´composition aux diffe´rentes
bandes e´nerge´tiques.
Le premier niveau de de´composition utilise´ est N=6 (niveau =6) soit 49152 pixels, et cor-
respond a` une gamme e´nerge´tique moyenne allant de 100 MeV a` 235 MeV pour l’ensemble
des e´ve´nements Front et Back. Par la suite l’ensemble des bandes e´nerge´tiques pour un
niveau donne´ est de´fini par l’e´quation 3.2 et la table 3.1. N, un entier qui correspond au
niveau de de´composition Healpix souhaite´. Le parame`tre N de´finit le nombre de pixels de
la de´composition. f est un facteur fixe´ a` 2,35 pour de´finir les gammes d’e´nergie correspon-
dant aux niveaux N=6 jusqu’a` N=13.
Int EN = [n× f ×E0 : (N + 1)× f × E0] pour N > 0







6 64 49 152 100 MeV 235 MeV
7 128 196608 235 MeV 552MeV
8 256 786 432 552MeV 1297 MeV
9 512 3 145 728 1,297 GeV 3,048 GeV
10 1024 12 582 912 3,048 GeV 7,163 GeV
11 2048 50 331 348 7,163 GeV 16,834
GeV








Table 3.1: Re´sume´ des niveaux Healpix utilise´s par Point-
find
3.1.2 De´tection des sources potentielles
L’e´tape suivante de l’extraction de sources est la ge´ne´ration d’une liste de positions de
sources potentielles que l’on nomme graines. Ces graines sont simplement les positions
correspondant a` un exce`s de coups dans un pixel Healpix. En effet le temps de calcul
pour tester tous les pixels Healpix de la vouˆte ce´leste est trop important. Ainsi, il est plus
efficace de partir avec une liste de positions potentielles qui seront ensuite examine´es avec
un test de maximum de vraisemblance.
Une fois les cartes Healpix ge´ne´re´es, Pointfind cherche les positions de sources po-
tentielles dans les donne´es en identifiant les pixels Healpix dans lesquels le nombre de
photons exce`de un certain seuil que l’on nomme seuil de de´tection des graines. Le
seuil de de´tection des graines est un parame`tre qu’il a fallu optimiser afin de ne pas ne´gliger
certaines graines sans pour autant augmenter dramatiquement le temps de calcul qui fait
la force de cette me´thode.
De plus, dans sa version initiale, Pointfind ne re´alisait l’extraction que sur un seul niveau
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N=8 (niveau = 8) correspondant a` la gamme 552 MeV a` 1297 MeV. Comme nous le
verrons dans la section 3.2, j’ai de´veloppe´ une extraction multiniveaux.
3.1.3 Validation et ge´ne´ration de la liste finale
A partir de la liste de graines, Pointfind va chercher a` valider ou invalider la pre´sence
de sources γ aux positions potentielles par un test de maximum de vraisemblance. Le
maximum de vraisemblance utilise la carte Healpix du niveau de de´composition N=8
(dans sa version initiale) afin d’ajuster la position ainsi que les parame`tres spectraux de
la graine et ceux des e´missions diffuses. Les graines sont ajuste´es individuellement (du fait
du nombre de parame`tres libres : α, δ, flux, indice spectral et facteur de normalisation
galactique et extragalactique).
Pointfind re´alise alors une se´lection en TS pour valider les graines en sources. Nous
rappelons que l’objectif de Pointfind n’est pas de ge´ne´rer un catalogue de sources complet
(avec flux et significativite´) mais simplement de ge´ne´rer une liste de sources avec le moins
possible de fausses de´tections. Ainsi il suffit de tester la liste finale de Pointfind avec une
e´tude du maximum de vraisemblance pour ge´ne´rer un catalogue complet.
En conse´quence, le seuil de de´tection en TS est un parame`tre qui peut eˆtre optimise´
afin de favoriser la de´tection des sources.
La dernie`re e´tape consiste a` e´liminer les doubles de´tections. En effet, pour une graine
particulie`rement puissante, il est tout a` fait possible que plusieurs pixels associe´s a` cette
source passe le seuil de de´tection en TS. On de´finit un rayon de 1˚ autour de la source, si
une autre source se trouve dans ce rayon, on gardera la plus significative des 2, c’est-a`-dire
celle posse´dant le TS le plus e´leve´. On obtient en sortie de Pointfind une liste de sources
au format ASCII.
3.2 Pointfind : optimisation de la me´thode
La motivation du de´veloppement une me´thode d’extraction des sources ponctuelles
durant l’anne´e pre´ce´dant le lancement de Fermi e´tait d’avoir une me´thode disponible au
CESR de`s le lancement de la mission afin de pouvoir commencer l’analyse des sources
ponctuelles sans attendre la premie`re liste de sources (BSL [16]).
Durant mon stage de Master, je m’e´tais de´ja` penche´ sur une me´thode d’extraction
utilisant l’outil Source Extractor (voir [39]). Source Extractor (ou SExtractor) est un
outil d’extraction de sources a` partir d’images astrophysiques. Il est essentiellement uti-
liser pour de´tecter les galaxies a` partir d’image optiques. Cependant nous l’avons utilise´
sur des cartes de coups en γ.
Nous avions pre´sente´ cette me´thode au meeting de cloˆture du Data challenge II. Le
Data challenge II e´tait un exercice des membres de collaboration Fermi pour tester a`
partir de donne´es simule´es les meilleures me´thodes d’extraction de sources. La me´thode
que j’avais de´veloppe´e utilisant Source Extractor avait e´te´ la classe´e 4ie`me sur 10, apre`s
MRfilter, Pgwave (voir section 4.1.3) et Pointfind, du fait de ses performances : nombre
de sources de´tecte´es et % de fausses de´tections.
Au de´but de ma the`se, nous avons donc de´cide´ d’e´tudier et de de´velopper Poindfind qui
e´tait plus performant que Source Extractor. La facilite´ d’utilisation de Pointfind ainsi
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que son rapide temps de calcul ont e´galement motive´ ce choix. En se basant sur la version
initiale de Pointfind, j’ai re´alise´ une optimisation de ses parame`tres d’extraction ainsi que
le de´veloppement d’extractions multiniveaux afin d’eˆtre ope´rationnel de`s la lancement de
Fermi en 2008.
Lorsque j’ai de´veloppe´ une me´thode d’extraction a` partir de Pointfind, c’e´tait durant
ma premie`re anne´e de the`se (2007) et durant les 2 dernie`res anne´es, Pointfind a subi plu-
sieurs ame´liorations telles que :
1. l’utilisation d’une carte d’exposition plutoˆt qu’une valeur d’exposition fixe isotrope.
Du fait que le LAT fonctionne en balayage et par conse´quent couvre le ciel de manie`re
quasi homoge`ne (excepte´ dans le plan) cette hypothe`se n’e´tait pas de´nue´e de sens.
2. l’utilisation de mode`les d’e´missions diffuses plus re´alistes car ajuste´s aux donne´es
LAT.
3. l’utilisation d’un second rayon pour enlever les doubles de´tections ne figurait pas
dans sa version initiale il y a 2 ans.
4. enfin la PSF utilise´e il y a 2 ans (donc avant le lancement en 2008) e´tait base´e
sur des mode`les the´oriques et s’est ave´re´e finalement trop optimiste. Actuellement
l’extraction se fait uniquement sur le niveau de de´composition N = 8, et uniquement
avec des photons E>700 MeV et non plus avec des photons appartenant a` la gamme
E=552 MeV-1297 MeV.
Pointfind dans sa version initiale (comme actuelle) utilise seulement une bande d’e´nergie.
Plusieurs parame`tres comme le seuil de de´tection des graines et le TS minimum pour la
validation des graines n’e´taient pas optimise´s pour une extraction performante.
De plus j’ai de´cide´ d’e´tendre l’extraction a` des niveaux e´nerge´tiques plus bas afin de
de´tecter les sources les plus molles (s’exprimant ge´ne´ralement dans les plus basses gammes
e´nerge´tiques du LAT du fait de leurs indices spectraux tre`s mous : Γ ≤-3). Nous avons donc
proce´de´ a` l’extraction des sources sur 3 niveaux Healpix (les niveaux 6,7 et 8) couvrant la
gamme en e´nergie de 100 MeV a` 1297 MeV et re´alise´ l’optimisation des parame`tres pour
chaque extraction. L’extraction multiniveaux que je vais de´velopper dans cette section est
toujours d’actualite´ et peut toujours eˆtre utilise´e pour la ge´ne´ration de listes de sources.
3.2.1 Optimisation du seuil de de´tection des graines
Dans cette section, on cherche a` optimiser le seuil de de´tection des graines. Nous rap-
pelons que ce seuil est la limite a` partir de laquelle un pixel d’un niveau Healpix sera
conside´re´ comme une graine.
L’inte´reˆt d’ajuster cette valeur est d’optimiser le nombre de graines sans pour autant
augmenter dramatiquement le temps de calcul. Dans sa version initiale ce seuil e´tait de
322 coups par pixel pour le niveau d’extraction N=8 pour un an de donne´es, ce qui avait
pour conse´quence d’exclure un grand nombre de sources potentielles, car ce seuil de 322
coups e´tait trop e´leve´.
Afin d’optimiser ce seuil on a utilise´ les donne´es simule´es du Service Challenge II
faisant suite a` ceux du Data Challenge II. Les donne´es du Service Challenge 2 ont
permis de tester et de valider des outils comme Pointfind avant le lancement de Fermi
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Figure 3.3 Estimation du seuil de de´tection des graines pour le niveau Healpix 6
(voir [82]). Ils repre´sentent 64 jours d’acquisition de donne´es du LAT.
On re´alise une de´composition Healpix sur les niveaux ou` l’on extrait les sources (N=6,
7 et 8). On ge´ne`re une distribution du nombre de pixels en fonction du nombre de coups
pour chaque niveau, voir les figures 3.3, 3.4 et 3.5.
De plus sur chacune des figures 3.3, 3.4 et 3.5, on trace en rouge une distribution cu-
mule´e du nombre de pixels en partant des pixels contenant le plus de coups vers ceux en
contenant le moins. On de´finit alors 3 coupures 1000, 2000 et 5000 pixels correspondant
au nombre de graines que l’on souhaite traiter par la suite.
On s’attendait en 2007 a` avoir environ entre 1000 et 2000 sources de´tecte´es au bout
d’un an de donne´es. Nous avons donc choisi le seuil de 5000 graines a` traiter. Ce seuil de
5000 graines semble maintenant tout a` fait cohe´rent car le premier catalogue [8] contient
1451 sources pour 11 mois de donne´es LAT. De plus pour le Service Challenge II ou`
2075 sources ont e´te´ simule´es, traiter 5000 graines semblait un seuil tout a` fait cohe´rent.
On choisit donc de tester au moins 5000 graines. A l’aide de la distribution cumule´e
des pixels on en de´duit le seuil de de´tection des graines pour les 3 niveaux d’extraction
afin d’avoir au moins 5000 graines a` tester pour 64 jours de donne´es LAT.
En supposant que le nombre de coups varie de manie`re line´aire avec le temps on peut
estimer le seuil de de´tection des graines pour un an de donne´es. Les re´sultats sont illustre´s
dans la table 3.2.
On se rend compte au regard des figures 3.3, 3.4 et 3.5 et des re´sultats de la table 3.2
que le seuil utilise´ pre´ce´demment de 322 coups par pixel pour un an de donne´es au niveau
N=8 e´tait surestime´. Par ailleurs il est normal de constater que le seuil est plus bas pour
les niveaux les plus e´leve´s, c’est-a`-dire pour les bandes en e´nergie supe´rieures contenant
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Figure 3.4 Estimation du seuil de de´tection des graines pour le niveau Healpix 7
N=6 N=7 N=8
64 jours SC2 49 28 13
1 an (estimation) 279 159 74
Table 3.2 Valeur du seuil de de´tection des graines pour les 3 niveaux d’extraction Healpix
Figure 3.5 Estimation du seuil de de´tection des graines pour le niveau Healpix 8
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moins de photons.
3.2.2 Optimisation du seuil en TS
Une fois la liste des graines e´tablie, Pointfind re´alise une e´tude du maximum de vrai-
semblance et calcule le TS. En fonction du TS obtenu pour la graine, la graine sera valide´e
comme source ou invalide´e. Le seuil en TS est de 25 dans la version initiale de Pointfind,
ce qui correspond a` une significativite´ d’environ 4-5 σ (voir e´quation 2.15). Dans cette
partie nous allons affiner ce parame`tre afin d’optimiser la de´tection des sources tout en
minimisant les fausses de´tections.
Figure 3.6 Estimation du seuil de validation des graines pour le niveau Healpix 6
Pour optimiser le seuil en TS, on re´alise une extraction de sources avec comme pa-
rame`tre d’extraction : le seuil de de´tection (en coups) des graines e´gal a` 1 et le seuil de
validation (en TS) e´gal a` 1. De cette manie`re on liste tous les pixels contenant des coups
avec un TS>1. Avec l’outil gtsrcid (voir la section 2.4.7) on se´pare les vraies de´tections
des fausses sur les donne´es simule´es du Service Challenge II. La probabilite´ limite
d’identification utilise´e est de 0,5. C’est un seuil tre`s permissif (dans le catalogue le seuil
d’association utilise´ est de 0,8, voir section 4) . En effet on s’inte´resse dans un premier
temps non pas a` la pre´cision de la de´tection mais a` la de´tection elle-meˆme.
Pour le SC2, 2075 sources ont e´te´ simule´es. L’e´chantillon des sources SC2 contient tout
type de sources ponctuelles simule´es ; avec des flux variants de flux puissants (F>100MeV ∼=
10−6photons.cm−2.s−1) jusqu’a` des flux tre`s faibles (F>100MeV ∼= 10−9photon.cm−2.s−1),
et posse´dant des indices spectraux compris entre -1 et -5.
Les re´sultats sont donne´s sur les figures 3.6, 3.7 et 3.8. Le premier constat re´ve`le que les
fausses de´tections pour le niveau Healpix 8 posse`dent toutes un TS<20. Ce qui confirme
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Figure 3.7 Estimation du seuil de validation des graines pour le niveau Healpix 7
N = 6 N = 7 N = 8
150 25 20
Table 3.3 Valeur du seuil de validation (TS) des graines pour les 3 niveaux d’extraction
Healpix
le fait qu’avec un seuil de validation des graines initial fixe´ a` 25, la me´thode n’e´tait pas op-
timise´e. Etant donne´ la grande diversite´ des sources simule´es dans le Service Challenge
II, on prendra comme seuil de validation, le seuil en TS qui correspond a` 2 ou moins
fausses de´tections. Les seuils de validation des graines obtenus sont re´sume´s dans la table
3.3.
Au regard de la figure 3.6, on constate que l’extraction des sources au niveau Healpix
6 valide tre`s peu de sources a` cause du seuil en TS trop e´leve´. Le niveau 6 correspond
a` la bande e´nerge´tique 100 MeV - 235 MeV. C’est dans cette bande e´nerge´tique que la
re´solution angulaire est la moins bonne et ou` le nombre de photons est le plus e´leve´. Il
semble e´vident que le nombre de fausses de´tections dans cette bande d’e´nergie provient
du fait que l’ajustement du diffus est incorrect a` cause de la taille des pixels. Cependant,
il est important d’extraire les graines au niveau 6 pour de´tecter les sources les plus molles
car, au niveau 8, ces dernie`res n’e´mettent quasiment pas.
Pour pallier a` ce proble`me d’ajustement de l’e´mission diffuse avec Pointfind, il existe
une option dans Pointfind qui permet d’extraire les graines sur un niveau et de faire l’e´tude
du maximum de vraisemblance (calcul du TS) sur un autre. On re´ite`re notre e´tude d’op-
timisation du seuil de validation des graines :
1. extraction des graines sur le niveau 6 et re´alisation de l’e´tude du maximum de
vraisemblance sur le niveau 8.
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Figure 3.8 Estimation du seuil de validation des graines pour le niveau Healpix 8
N = 6 ; ajuste´ sur N=8 N = 7 ; ajuste´ sur N=8 N = 8 ; ajuste´ sur N=8
20 20 20
Table 3.4 Valeur finale du seuil de validation en TS des graines pour les 3 niveaux
d’extraction Healpix dont l’ajustement des parame`tres spectraux pour le calcul du TS a
e´te´ re´alise´ sur le niveau N = 8.
2. extraction des graines sur le niveau 7 et re´alisation de l’e´tude du maximum de
vraisemblance sur le niveau 8
3. extraction des graines sur le niveau 8 et re´alisation de l’e´tude du maximum de vrai-
semblance sur le niveau 8
Les re´sultats finaux de l’optimisation du seuil de validation des graines se trouvent
dans la table 3.4. Les seuils d’extraction et de validation des graines ayant e´te´ e´value´s, on
va comparer les re´sultats entre la version initiale et celle optimise´e de Pointfind.
Pour conclure, nous avons mis en place une proce´dure permettant de fusionner les
listes de sources issues des trois extractions (N=6, 7 et 8) en une seule liste en e´vitant
les doubles de´tections. Lors de la validation des graines par la me´thode du maximum de
vraisemblance, l’incertitude spatiale a` 1σ est calcule´e. On teste alors les doubles de´tections
en utilisant un rayon e´gal a` 5 fois l’erreur spatiale (5σ). On garde la position de la source
de´tecte´e sur le niveau le plus e´leve´ (N=7 ou N=8) car l’e´chantillonnage spatial de ce ni-
veau est plus petit et par conse´quent la position est plus pre´cise.
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3.3 Test et validation
Pour valider la me´thode, on compare les re´sultats obtenus avec ceux obtenus avec
Pointfind dans sa version initiale. On utilise des simulations de donne´es re´alise´es par Ste-
phens du GSFC avant le lancement de Fermi.
Ces donne´es test se pre´sentent sous la forme de 10 fichiers FT1, chacun contenant les
meˆmes sources simule´es mais pas le meˆme nombre de graines (voir les outils de simulations
dans la partie 2.4.7). Ces fichiers de photons sont combine´s avec un bruit de fond puissant
(e´quivalent a` la valeur de l’e´mission diffuse dans le plan galactique proche du centre :
5.10−4 photon.cm−2.s−1.sr−1).
La figure 3.9 met en avant le nombre de fois qu’une source a e´te´ de´tecte´e par Stephens
en utilisant Pointfind de manie`re classique.
Figure 3.9 Pre´sentation des re´sultats de Pointfind initial sur les 10 cartes.
Sur cette figure, les sources se trouvant dans les environs de α ≃ 250 et δ ≃ −24 ont
les indices spectraux les plus durs et les flux les plus forts. En se de´plac¸ant horizonta-
lement sur ce graphique (en diminuant α), le flux diminue. Un de´placement vertical (δ
augmente) induit une variation de l’indice spectral devenant de plus en plus mou. Chaque
source d’une ligne horizontale posse`de le meˆme indice spectral simule´ mais avec un flux
diffe´rent, et chaque source sur une ligne verticale posse`de le meˆme flux mais un indice
spectral diffe´rent.
Les indices spectraux des sources varient de -1,6 (pour les sources les plus dures) a`
-3,4 (pour les sources les plus molles) avec un pas de 0,2, ce qui se traduit par 10 valeurs
d’indices spectraux soit 10 lignes horizontales de sources.
Le flux le plus faible est de 10−10photons.cm−2.s−1. Les valeurs des flux simule´s sont sous








−10photons.cm−2.s−1. On a 21
valeurs de flux simule´s. Les flux varient entre 1.10−10 et 3.10−8photons.cm−2.s−1.
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Sur chacun des 10 fichiers tests, 210 sources (21 flux × 10 indices spectraux) ont e´te´ si-
mule´es. Pour re´aliser l’identification d’une source, nous avons utilise´ les meˆmes parame`tres
que T.Stephens : la de´tection est identifie´e si elle se trouve a` moins de 0,5˚ de la position
simule´e. Les re´sultats de ma me´thode sont fournis par la figure 3.10.
Figure 3.10 Pre´sentation des re´sultats de Pointfind optimise´ sur les 10 cartes.
Les re´sultats entre Pointfind initial et une fois optimise´ (parame`tres optimise´s plus une
extraction multiniveaux) sont illustre´s dans les figures 3.9 et 3.10. Dans sa version initiale,
Pointfind ne de´tecte que 44 sources au lieu de 61 dans sa version optimise´e. De plus le
nombre de fois ou` une source est de´tecte´e s’ave`re plus important avec l’optimisation. Le
taux de fausses de´tections pour la me´thode initiale est de 10% alors qu’avec la me´thode
optimise´e, ce taux descend a` 8,3%.
On peut facilement observer les limites de de´tection de Pointfind, c’est une fonction
de´pendant de l’indice spectral et du flux des sources (voir la figure 3.10).
Une dernie`re optimisation re´alise´e sur Pointfind est le de´coupage spatial de l’extraction.
L’extraction ne se fait plus sur l’ensemble du ciel mais dans trois zones : poˆles galactiques
(|b| > 60), hautes latitudes (20 < |b| < 60) et plan galactique (|b| < 20). Ce de´coupage
n’affecte pas le seuil de de´tection des graines, mais affecte en revanche le seuil de validation
de ces dernie`res.
Nous avons optimise´ sur les donne´es du Service Challenge II les seuils en TS pour
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N = 6 N = 7 N = 8
poˆles 20 20 20
hautes latitudes 20 20 20
plan 20 25 25
Table 3.5 Valeur finale du seuil de validation (TS) des graines pour les 3 niveaux d’ex-
traction Healpix en fonction de la latitude galactique
ces trois zones en fonction du niveau Healpix d’extraction. Comme de´crit pre´ce´demment,
l’e´tude du maximum de vraisemblance se fait sur le niveau 8. Ces re´sultats sont contenus
dans la table 3.5. On constate uniquement une diffe´rence au niveau du plan galactique.
L’e´mission diffuse est quantitativement la meˆme a` haute latitude et aux poˆles, alors qu’elle
est particulie`rement puissante dans le plan galactique, ce qui implique un seuil en TS plus
e´leve´ dans le plan galactique pour valider une graine en source.
3.4 Application a` la liste des sources brillantes : BSL
La liste de sources brillantes (BSL : Bright Source List, voir [16]) est une liste de
sources contenant les sources les plus brillantes de´tecte´es par le LAT au bout de trois mois
de donne´es avec TS≥100. Nous traiterons dans cette partie l’application de la me´thode
d’extraction de´veloppe´e ci-dessus a` la construction de la BSL. Les de´tails de la ge´ne´ration
de la liste BSL sont tre`s similaires a` ceux du catalogue 1FGL qui seront e´tudie´s plus loin
dans cette the`se (voir section 4.1). De`s le lancement de Fermi, la me´thode d’extraction
de sources base´e sur Pointfind que j’ai de´veloppe´e au CESR e´tait ope´rationnelle et nous
avons pu disposer rapidement des premie`res listes de sources.
Pour la ge´ne´ration de la liste BSL, j’ai applique´ aux trois premiers mois de donne´es la
me´thode multiniveaux de´veloppe´e a` partir de Pointfind. J’ai utilise´ les parame`tres d’ex-
traction optimise´s (seuil des graines pour trois mois de donne´es et seuil en TS) pour les
trois niveaux Healpix d’extraction que j’utilise.
J’ai obtenu une liste de 338 sources extraites avec des seuils en TS fournis par la table 3.5.
La liste est illustre´e sur la carte du ciel au bout de trois mois de donne´es de la figure 3.11.
Les parame`tres d’extraction optimise´s ont e´te´ utilise´s de manie`re a` avoir le moins de
fausses de´tections possibles. Cependant a` cause des incertitudes sur le mode`le d’e´mission
diffuse, et le fait que Pointfind ajuste les positions et les parame`tres spectraux des sources
individuellement, on ne peut pas eˆtre certain des valeurs de significativite´ des sources
fournies par Pointfind. Cette me´thode reste une me´thode d’extraction de graines. Il faut
ensuite caracte´riser les parame`tres spectraux des graines a` l’aide d’une e´tude du maximum
de vraisemblance dans le but d’en de´duire le TS pour in fine construire un catalogue de
sources.
Ainsi dans la chaˆıne de traitement que j’ai de´veloppe´e, a` la suite de l’extraction mul-
tiniveaux, j’ai mis en place une proce´dure de maximum de vraisemblance binned pour
re´aliser un catalogue de sources avec TS>25. Nous disposons ainsi au CESR d’une me´thode
comple`te de ge´ne´ration de catalogue γ.
Dans le cadre de la ge´ne´ration de la liste BSL (voir [16]), j’ai fourni au responsable
Fermi de la publication BSL, ma liste de 338 sources extraites avec ma me´thode. Il a
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fusionne´ cette liste avec les listes fournies par d’autres me´thodes d’extraction : MRFilter,
PGWAVE, (voir chapitre 4.1.3) et Source Extractor en prenant soin d’e´viter les doubles
de´tections.
Au final, la liste des graines BSL contenant 562 graines e´tait preˆte a` eˆtre teste´e par une
e´tude du maximum de vraisemblance.
Apre`s l’e´tape de de´tection des graines, nous avons utilise´ deux outils (Poinfit et
gtfinsrc) ajustant tous deux la position des sources, afin d’avoir une localisation plus
pre´cise des graines. Ensuite nous avons de´termine´ la significativite´ des graines et leur pa-
rame`tres spectraux a` l’aide d’une e´tude du maximum de vraisemblance. Nous avons de´cide´
de pre´senter dans cette liste BSL uniquement les sources les plus brillantes avec TS≥100

















































Figure 3.11 Le ciel Fermi/LAT au bout de 3 mois donne´es en cordonne´es galactique avec E>100MeV (carte de coups). Les croix blanches sont
les sources de´tecte´es par ma me´thode d’extraction des sources utilisant plusieurs niveaux Healpix ainsi que les parame`tres d’optimisation.
338 sources sont repre´sente´es.
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Le catalogue 1FGL des sources Fermi contient les sources ponctuelles de´tecte´es durant
les 11 premiers mois de la mission Fermi. Les observations scientifiques ont re´ellement
commence´ a` partir du mois d’aouˆt 2008. Les donne´es des deux premiers mois suivant le
lancement (8 juin 2008) ont permis de tester le bon fonctionnement du satellite ainsi qu’a`
calibrer les instruments.
Le catalogue 1FGL constitue une version plus comple`te que la liste des sources brillantes
pre´ce´dente : BSL (Bright source List) [16], car la liste BSL contient les sources ponctuelles
les plus brillantes de´tecte´es au bout de trois mois de mission (voir section 3.4).
Nous allons de´velopper dans ce chapitre les me´thodes qui ont permis la ge´ne´ration du
catalogue 1FGL et ses re´sultats importants. L’ensemble des e´tudes re´alise´es durant cette
the`se ont e´te´ faites dans un premier temps a` partir de la liste BSL puis dans un second
temps sur le catalogue 1FGL. Plusieurs the`mes comme la variabilite´ des sources ont e´te´
e´tudie´s durant cette the`se en se basant sur les re´sultats du catalogue 1FGL. Il est donc
important d’introduire le catalogue 1FGL pour une meilleure compre´hension des diverses
e´tudes que l’on pre´sentera par la suite . Pour plus d’informations de´taille´es sur le catalogue
1FGL, vous pouvez vous reporter a` [8].
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4.1 Ge´ne´ration du catalogue 1FGL
4.1.1 Comparaison avec la BSL
Le catalogue 1FGL est une extension de la liste de sources brillantes BSL que la col-
laboration Fermi a publie´e [16]. Alors que la liste BSL contient 205 sources de´tecte´es avec
une grande significativite´ (TS>100), le catalogue 1FGL contient quant a` lui 1451 sources
de´tecte´es avec TS >25).
En plus du temps de collection des donne´es, les sources de la BSL ont e´te´ de´tecte´es
sur un intervalle e´nerge´tique allant de 100 MeV a` 100 GeV, tandis que les sources du ca-
talogue 1FGL ont e´te´ de´tecte´es sur un intervalle en e´nergie allant de 200 MeV a` 100 GeV.
L’objectif d’augmenter la limite infe´rieure en e´nergie est de s’affranchir davantage du bruit
de fond instrumental pre´ponde´rant a` basse e´nergie ainsi que de la mauvaise re´solution an-
gulaire a` basse e´nergie (la re´solution angulaire a` 100 MeV est de 3˚ ).
Pour ces deux raisons, les donne´es se´lectionne´es pour ge´ne´rer la BSL e´taient de´ja` a` E>100
MeV au lieu des 30 MeV constituant la limite infe´rieure de de´tection du LAT. Cependant
avec la recherche de sources moins significatives (TS = 25) que celles contenues dans la
BSL, la limite e´nerge´tique infe´rieure des donne´es a e´te´ augmente´e a` 200 MeV.
Une ame´lioration importante du catalogue 1FGL est la de´termination de l’incertitude
sur la position des sources. Dans la BSL, cette incertitude e´tait suppose´e circulaire tandis
que pour le catalogue 1FGL l’incertitude a e´te´ quantifie´e par une ellipse de´finie par ses
demi grand-axes et son orientation sur le ciel.
Enfin la BSL pre´sente en plus des flux>100MeV , les flux des sources ajuste´es dans 2
bandes e´nerge´tiques (100 MeV-1 GeV et 1 GeV-100 GeV). Cette information du flux par
bande e´nerge´tique fournit la pre´sence d’une coupure ou non dans le spectre des sources.
Le 1FGL a e´te´ ame´liore´ dans ce sens en pre´sentant le flux dans 5 bandes en e´nergie : 100
MeV-300 MeV, 300 MeV-1 GeV, 1 GeV-3 GeV, 3 GeV-10 GeV et 10 GeV-100 GeV. En
plus de caracte´riser la pre´sence d’une coupure dans le spectre des sources, il devient alors
possible avec le 1FGL de caracte´riser la forme de la coupure dans les spectres.
4.1.2 Donne´es pour la ge´ne´ration du catalogue 1FGL
Le jeu de donne´es
Les donne´es utilise´es pour la ge´ne´ration du catalogue 1FGL s’e´tendent du 4 aouˆt 2008
au 4 juillet 2009 soit 11 mois de donne´es. Ces donne´es commencent le jour julien J0=
2454683 et finissent le Jf=2455017. Au sein de la collaboration Fermi, on utilise le temps
de mission MET (Mission Ellapsed Time) dont le t0 correspond au 1
er janvier 2001 a`
00h00 UTC (Temps Universel de Greenwich). En temps MET, l’intervalle correspondant
aux donne´es est t = 239557414 - 268411953 secondes.
Durant ces 11 mois, le LAT a essentiellement balaye´ le ciel en changeant l’angle d’in-
clinaison du te´lescope par rapport au ze´nith a` chaque orbite tel qu’il a e´te´ de´crit dans la
section 2.2.3. Re´cemment l’angle d’inclinaison du LAT par rapport au ze´nith a e´te´ aug-
mente´ de +35˚ a` +50˚ .
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Pour des raisons ope´rationnelles ou physiques, certains intervalles de temps ont e´te´
rejete´s pour la cre´ation du catalogue (phase de calibration, mode pointe´, sursaut γ [7]
et [15]). En particulier, l’acquisition d’e´ve´nements du LAT est coupe´e lors de passages
au-dessus de l’anomalie Atlantique sud (voir [37]).
Les intervalles de temps se´lectionne´s correspondent a` 245,6 jours de donne´es (soit 2,1. 107
secondes) ce qui correspond a` 73,5% du temps total e´coule´. 13% des 26,5% du temps rejete´
sont dus au survol de l’anomalie Atlantique Sud, 9,2% sont dus au temps mort du LAT ,
enfin 4,3% sont dus a` l’exclusion de 2 sursauts γ et aux raisons ope´rationnelles.
En plus de la se´lection temporelle des photons, on inte`gre une coupure en angle ze´nithal
des photons a` 105˚ afin d’exclure tout photon originaire de l’albe´do terrestre [100] (l’hori-
zon de la Terre e´tant a` 113˚ a` 565 km d’altitude pour une orbite quasi-circullaire).
Pour ge´ne´rer le catalogue 1FGL, les photons de la classe diffuse (voir [35] et la section
2.2.2) ont e´te´ utilise´s. Apre`s les se´lections temporelles et les coupures d’angles, le jeu de
donne´es est constitue´ de 1,1.107 photons.
La re´ponse instrumentale
La re´ponse instrumentale (voir l’e´quation 2.1) utilise´e pour l’e´tude du maximum de
vraisemblance a e´te´ de´termine´e a` partir de simulations Monte Carlo (voir [80]) re´alise´es
avec GEANT-4 (voir [32]). L’incertitude syste´matique du flux due a` l’incertitude de la
surface efficace est estime´e a` 3% du flux total pour des e´nergies comprises entre 100 MeV
et 3 GeV, avec un angle d’incidence infe´rieur a` 60˚et pour la classe d’e´ve´nements diffuse.
Durant les 11 mois d’acquisition, il a e´te´ de´montre´ que l’alignement de Fermi avec
l’axe z du LAT e´tait stable (voir [18]) en mode balayage. Cependant l’analyse des donne´es
en vol a montre´ que la fonction d’e´talement a` E≃10 GeV est plus large que la fonction
d’e´talement calcule´e de la classe diffuse. Cet e´largissement de la fonction d’e´talement
par rapport aux calculs a un impact direct sur la localisation des sources. On tient compte
de cet effet dans le catalogue 1FGL en augmentant de 10 % l’incertitude de localisation
des sources.
Les mode`les diffus
Pour de´tecter et caracte´riser les sources γ ponctuelles a` partir des donne´es du LAT,
un mode`le de l’e´mission diffuse du ciel est requis.
Le mode`le diffus galactique est un ajustement de cartes du gaz de´coupe´es en anneaux ga-
lactocentriques, auquel on ajoute une carte des gaz sombres ainsi qu’un mode`le Compton
inverse issu de GALPROP [97].
Le fond diffus extragalactique posse`de deux composantes : le fond diffus extragalactique
re´el et le bruit de fond instrumental re´siduel du LAT. Il faut garder a` l’esprit que lorsque
on ajuste le diffus extragalactique, en re´alite´ on ajuste la somme de ces deux composantes.
Le mode`le de l’e´mission isotrope est estime´ a` partir des re´sidus de l’ajustement du diffus
galactique a` |b| >30˚ .
Les deux mode`les sont disponibles en ligne : [50].
La ge´ne´ration du catalogue 1FGL se fait en trois e´tapes successives : de´tection, loca-
lisation et estimation de la significativite´ des sources. Les sources identifie´es graˆce a` leurs
rotations ou pe´riodes orbitales, tels que les pulsars (voir [6]) et les binaires−X (voir [14], [17]
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et [52]), ont e´te´ de´tecte´es et localise´es comme les autres sources. En revanche pour la ca-
racte´risation de leurs flux par la me´thode du maximum de vraisemblance (avec une loi
de puissance), on utilise leurs positions connues (mesure´es a` d’autres longueurs d’ondes
comme le radio ou les X ou` la pre´cision de la localisation est supe´rieure) et non les positions
de´tecte´es avec les donne´es LAT.
4.1.3 De´tection des graines
La premie`re e´tape pour constituer un catalogue de sources est la ge´ne´ration d’une liste
de positions de sources potentielles que l’on va appeler des graines. En effet, le temps de
calcul, ne´cessaire pour tester si a` une position donne´e une source γ est de´tecte´e de manie`re
significative, est trop important si on doit tester toute la vouˆte ce´leste. Ainsi, il est plus
efficace de partir avec une liste de positions plausibles qui seront ensuite examine´es avec
un test de maximum de vraisemblance.
L’ensemble des e´tapes de´crites ci-dessous sont re´sume´es sur la figure 4.1. Au total on utilise
4 me´thodes d’extraction de graines, plus des graines extraites de 2 catalogues de sources
γ potentielles.
Dans une premie`re e´tape, 3 bandes en e´nergies (200 MeV-1 GeV, 1 GeV-5 GeV et
E> 5 GeV) sont utilise´es pour extraire une premie`re liste de graines. La vouˆte ce´leste
est de´coupe´e en 24 projections plans afin de pouvoir appliquer des me´thodes de de´tection
de sources qui travaillent sur des images rectangulaires. Deux me´thodes base´es sur des
de´compose´es en ondelettes sont utilise´es pour ceci : MRFilter (voir [94]) et PGWave
(voir [44] et [43]).
Le seuil de de´tection pour MRFilter est initialise´ pour chaque image (carte de coups) en
utilisant la proce´dure ≪ du taux de fausses de´tections ≫ (voir [38]). Le seuil est fixe´ a` 5%
de fausses de´tections. Pour PGWave, on utilise un seuil de de´tection des graines fixe´ a` 4
σ.
La proce´dure de de´tection des graines du catalogue 1FGL combine PGWave et MRFilter
en prenant soin d’e´liminer les doubles de´tections. Pour enlever les doublons, la distance
angulaire entre 2 graines doit eˆtre supe´rieure a` l’erreur a` 2 σ d’au moins l’une des 2 graines.
Ceci produit une premie`re liste de graines.
Une deuxie`me liste est ge´ne´re´e avec l’outil Pointfind (voir le chapitre 3) qui re´alise 2
e´tudes de maximum de vraisemblance sur les photons E > 700MeV. La premie`re e´tude
sert a` de´tecter le maximum de graines sans tenir compte des graines voisines. La deuxie`me
e´tape consiste a` e´liminer les fausses de´tections et les doublons en tenant compte des contri-
butions des graines voisines. Ceci produit une deuxie`me liste de graines qui cependant est
moins sensible aux sources a` spectres mous (indice spectral de Γ < -3 typiquement)
Une troisie`me liste est ge´ne´re´e avec la me´thode MST (Minimum Spanning Tree en an-
glais, voir [40]). Cette me´thode observe les amas d’e´ve´nements (nuages de pixels contenant
des coups) a` haute e´nergie (E > 4 GeV en dehors du plan galactique et E > 10 GeV dans
le plan : |b| < 15˚ ). Cette me´thode est re´serve´e aux hautes e´nergies. L’inte´reˆt de cette
me´thode est de mettre en avant la de´tection des sources tre`s dures (typiquement avec un
indice spectral > -1,5) et ne s’exprimant qu’a` haute e´nergie (E>1GeV). Ceci donne lieu a`
une troisie`me liste qui est fusionne´e avec les deux premie`res.
Enfin, on ajoute en tant que graines les sources de deux catalogues : BZCAT [74] [65]
et WMAP [102]
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Figure 4.1 Organigramme repre´sentant les e´tapes pour la ge´ne´ration d’une liste de
graines. Les fle`ches rouges repre´sentent des actions d’extraction, les fle`ches bleues
repre´sentent la ge´ne´ration d’une liste ou les combinaisons de plusieurs listes en 1 seule.
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BZCAT est un catalogue de blazars connus dont les sources sont re´parties de manie`re
assez inhomoge`ne sur la vouˆte ce´leste. Ce catalogue a e´te´ construit a partir d’observations
radio, optiques et X de blazars (BL Lac et FSRQ).
Le catalogue WMAP contient principalement les FSRQ (Flat Spectrum Radio Quasars :
Quasars Radio a` Spectre Plat) les plus brillants du ciel.
Afin de ne pas introduire de biais avec les ajouts de graines provenant de ces 2 catalogues
externes, on ajoute les graines BZCAT et WMAP uniquement si ces dernie`res se trouvent
a` l’exte´rieur des rayons d’incertitudes a` 95% (σ=2) des graines de´tecte´es par les 4 autres
me´thodes d’extraction. On introduit finalement 335 graines BZCAT et 7 graines WMAP.
Pour ge´ne´rer le catalogue on utilise donc une grande varie´te´ de graines. A cause de la
non homoge´ne´ite´ de l’e´mission diffuse, la re´partition des graines n’est pas homoge`ne. Le
nombre total des graines que nous allons tester par la suite s’e´le`ve a` 2433 graines. Le dia-
gramme de Venn (figure 4.2) illustre la contribution en nombre source de chaque me´thode
a` la liste finale de graines.
Figure 4.2 Diagramme de Venn illustrant la contribution en nombre de graines de chacun
des extracteurs de sources.
4.1.4 Localisation
La localisation des graines les plus molles (indice spectral de l’ordre de -3) ou les plus
faibles en flux, est beaucoup plus difficile que pour les graines les plus brillantes. Les
sources molles sont davantage noye´es par le diffus du fait que la fonction d’e´talement est
conside´rablement plus large a` basse e´nergie qu’a` haute e´nergie. De plus, les graines les
plus faibles peuvent eˆtre noye´es par leur voisines plus brillantes. Afin de de´terminer la
position de ce type de graines, on proce´dera par 3 e´tapes pour estimer leurs localisations
contrairement au catalogue BSL, ou` une seule e´tape suffisait pour les graines brillantes
(TS>100). La figure 4.3 re´sume les e´tapes de´crites ci-dessous.
La premie`re e´tape consiste a` utiliser Pointfit. Pointfit est un utilitaire du module Point-
find permettant d’ajuster la position des graines par une e´tude rapide du maximum de
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vraisemblance. Cet outil traite les graines de manie`re inde´pendante en ajustant les sources
par ordre de´croissant de la plus significative a` la moins significative. Lorsque Pointfit ne
converge pas, on associe comme rayon d’erreur a` 95% la valeur de 0,3˚ .
La seconde e´tape ame´liore la localisation des graines en utilisant gtfindsrc disponible
dans les ST. gtfindsrc ajuste la position d’une seule graine. Cet outil traite les graines
par significativite´ de´croissante et tient compte des graines voisines dans sa ROI de 2˚ de
rayon. La position des graines voisines est fixe´e ; en revanche, leurs flux et leurs indices
spectraux sont ajuste´s. De plus, le flux, l’indice spectral et la position de la graine au
centre de la ROI sont ajuste´s (on suppose ici comme dans l’analyse ulte´rieure avec gtlike
que la forme spectrale des sources est bien de´crite par une loi de puissance). A la fin de
cette e´tape, en plus d’avoir une localisation plus pre´cise des graines, on a une premie`re
e´bauche de leur flux et de leurs indices spectraux.
Figure 4.3 Organigramme repre´sentant les e´tapes de la localisation des graines.
A partir des positions obtenues par gtfindsrc, on ajuste une dernie`re fois les positions
des sources avec Pointfit avec les valeurs de flux et d’indices spectraux fixe´s (donne´s par
l’e´tape pre´ce´dente : gtfindsrc). Lors de cette dernie`re e´tape, Pointfit calcule une carte
de TS et a` partir de l’erreur circulaire et de la carte en TS, il ajuste une ellipse. Les
parame`tres de l’ellipse sont ajuste´s pour contenir 95 % des photons de la source, soit une
incertitude a` 2 σ.
A la fin de la proce´dure de localisation des graines, les graines sont de´finies de manie`re
pre´cise avec leurs positions en α, δ et l’incertitude elliptique a` 95 % associe´es. De plus, une
premie`re approximation des flux et des indices spectraux des graines a e´te´ obtenue avec
gtfindsrc lors de la localisation des graines.
4.1.5 Validation des graines
Pour valider si une graine correspond a` une source γ, sa significativite´ de de´tection
doit eˆtre calcule´e de manie`re pre´cise ce qui implique un ajustement de toutes les sources
dans son voisinage ainsi que de l’e´mission diffuse (ce qui n’a pas e´te´ fait dans la partie
4.1.4). On re´alise pour ceci une e´tude du maximum de vraisemblance non-e´chantillonne´e
avec gtlike avec des photons E> 100 MeV. La me´thode est de´crite ci-dessous et re´sume´e
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par la figure 4.4.
On de´coupe le ciel en ROI en de´finissant un rayon minimal a` 7˚ ce qui correspond a` la
fonction d’e´talement a` 68% pour une e´nergie de 100 MeV (PSF68% ≈7˚ ). La position des
graines est fixe´e a` leurs valeur ajuste´es dans la partie 4.1.4. Une re´gion d’inte´reˆt contient
au maximum 8 graines 1 et son rayon (de´pendant de ce parame`tre) peut varier. Les pa-
rame`tres spectraux (flux, indice spectraux et facteur de normalisation) des 8 graines de la
re´gion d’inte´reˆt et des composantes diffuses sont ajuste´s.
Cependant les graines situe´es hors de la re´gion d’inte´reˆt mais a` moins de 7˚ du bord
de celle-ci, peuvent avoir une influence sur l’estimation des diffus. Ces sources sont alors
ajoute´es dans le mode`le avec leurs parame`tres spectraux fixe´s a` leurs valeurs ajuste´es dans
la partie 4.1.4, sauf dans deux cas :
1. La graine est a` moins de 2˚ d’une graine situe´e a` l’inte´rieur de la re´gion d’inte´reˆt, la
premie`re pourrait fausser l’ajustement de la seconde, on ajuste donc e´galement les
parame`tres de la graine a` l’exte´rieur de la ROI.
2. La graine est une source potentielle tre`s brillante et peut influencer de manie`re signi-
ficative l’estimation du diffus dans la re´gion d’inte´reˆt et donc influencer directement
l’ajustement des flux des graines dans la re´gion d’inte´reˆt ; on ajuste e´galement les
parame`tres de ce type de graines.
Pour couvrir l’ensemble des 2433 graines, on a besoin de 445 re´gions d’inte´reˆt dont la
taille varie entre 9˚ et 15˚ de rayon.
Les parame`tres initiaux pour chaque graine dont les parame`tres ont e´te´ laisse´s libres
sont le flux e´gal a` 0 et l’indice spectral e´gal a` -2. Une fois que les 445 ROI ont e´te´ de´finies,
on utilise une proce´dure en 5 e´tapes (5 gtlike unbinned) pour de´terminer la significati-
vite´ des sources et valider ou non les graines.
Etape 1 : A partir des valeurs des flux estime´s dans la partie 4.1.4 on se´lectionne les 10
% des graines (les plus brillantes). On ajuste avec un premier gtlike les ROI contenant au
moins une de ces graines. Les parame`tres spectraux ajuste´s de ces graines sont re´injecte´s
dans les mode`les des ROI.
Etape 2 : Cette e´tape est identique a` la premie`re e´tape, mis a` part que l’on se´lectionne
les 30 % des graines (les 30% plus brillantes), en tenant compte des re´sultats de la premie`re
e´tape. Les re´sultats de cette e´tape sont utilise´s comme valeurs initiales pour l’e´tape sui-
vante.
Etape 3 : On ajuste les parame`tres spectraux de toutes les graines (on ajuste les 445
ROI). Les graines les plus brillantes (30 % des graines) posse`dent de´ja` une valeur approche´e
de leurs parame`tres (graˆce aux e´tapes pre´ce´dentes) ce qui permet d’avoir un ajustement
plus pre´cis pour les graines les moins brillantes. A la fin de la troisie`me e´tape on re´alise
une premie`re se´lection en TS. Seules les graines avec un TS>10 sont conserve´es.
1. On se limite a` 8 graines par ROI parce qu’au-dela` le traitement d’une ROI requiert un tre`s grand
temps de calcul. C’est une limite arbitraire.
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Figure 4.4 Organigramme repre´sentant les e´tapes de la validation des graines.
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Etape 4 : En se basant sur les parame`tres ajuste´s de la troisie`me e´tape, on re´ajuste
les parame`tres des graines restantes. On retient maintenant uniquement les graines dont
le TS est supe´rieur a` 15.
Etape 5 : Enfin pour la dernie`re e´tape, on utilise les re´sultats de la quatrie`me e´tape et
on re´ajuste de nouveaux les parame`tres des graines se´lectionne´es. On ne retient finalement
que les graines dont le TS est supe´rieur a` 25.
A la fin de ces 5 e´tapes, on obtient le catalogue de source 1FGL contenant les sources
de´tecte´es sur 11 mois de donne´es avec un TS>25. Le catalogue 1FGL contient 1451 sources
sur les 2433 graines initiales. Avec 4 degre´s de liberte´s (position, flux et indice spectral)
pour chaque source, la probabilite´ d’une fausse de´tection avec un TS=25 est de 2,5 × 10−5
(voir [77]).
4.1.6 De´termination des flux
L’analyse du maximum de vraisemblance qui sert a` estimer la significativite´ des sources
est base´e sur l’hypothe`se que la distribution spectrale des sources est correctement de´crite
par une simple loi de puissance. Or la plupart des sources ne pre´sente pas un spectre de
type loi de puissance.
Les AGN pre´sentent souvent des spectres en loi de puissance avec rupture de pente et
les pulsars ont des spectres en loi de puissance avec une rupture de pente exponentielle
a` haute e´nergie (voir section 2.4.4). Dans ces conditions et conside´rant que les pulsars et
les AGN repre´sentent la grande majorite´ des sources du ciel γ, les flux des sources ajuste´s
par une simple loi de puissance s’ave`rent en de´finitive mal ajuste´s (voir les figures 4.5 et
4.6).
Dans le but de reme´dier au proble`me d’estimation des flux, on ajuste les flux avec une
loi de puissance dans 5 bandes e´nerge´tique : 100MeV-300MeV ; 300MeV-1GeV ; 1GeV-
3GeV ;3GeV-10GeV et 10GeV-100GeV. L’e´mission diffuse pour chaque re´gion d’inte´reˆt a
e´te´ de´termine´e dans la partie 4.1.5 tout comme l’indice spectral des sources. Pour ce nou-
vel ajustement du flux par bandes, on fixe l’e´mission diffuse ainsi que les indices spectraux
aux valeurs de´termine´es dans la partie 4.1.5.
On estime le flux supe´rieur a` 100 MeV de chaque source comme la somme des flux
ajuste´s dans chacune des 5 bandes e´nerge´tiques. Si on compare les flux de Ve´la et de
Ge´minga (2 puissants pulsars γ connus depuis EGRET) ajuste´s avec une loi de puissance
a` rupture exponentielle et la somme des flux ajuste´s dans les 5 bandes e´nerge´tiques, on
constate une surestimation du flux de 5%. En re´alisant la meˆme comparaison entre la loi
de puissance a` rupture exponentielle et le flux ajuste´ avec une seule loi de puissance de
100 MeV a` 100 GeV, l’exce`s de la loi de puissance est de l’ordre de 25% du flux.
Ne connaissant pas la nature des sources de´tecte´es lors de la ge´ne´ration du catalogue,
la solution pour estimer le flux des sources en sommant les flux ajuste´s par une loi de
puissance dans chacune des bandes e´nerge´tique semble eˆtre une bonne solution.
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Figure 4.5 Spectre du pulsar Ve´la, en pointille´ la loi de puissance ajuste´e dans la section
4.1.5. Figure extraite de [8]
Figure 4.6 Spectre du blazar 3C 454,4 , en pointille´ la loi de puissance ajuste´e dans la
section 4.1.5. Figure extraite de [8]
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Indice de courbure
Afin de quantifier l’e´cart entre le mode`le de loi de puissance et le spectre re´el de la










Dans l’e´quation 4.1, i repre´sente la bande e´nerge´tique concerne´e, FPLi est le flux pre´dit
par la loi de puissance globale (ajuste´e de 100 MeV a` 100 GeV) dans la bande e´nerge´tique
i. fPLi est l’erreur syste´matique relative sur la surface effective. Cette dernie`re est estime´e
a` 10%, 5%, 10%, 15% et 20% pour les bandes [0,1-0,3], [0,3-1], [1-3], [3,10] et [10-100] GeV
respectivement. Fi et σi sont le flux et l’erreur statistique associe´e dans chaque bande
e´nerge´tique i.
La loi de puissance implique 2 parame`tres libres (intensite´ et indice spectral), C devrait
alors suivre une distribution χ2 avec 5-2 = 3 degre´s de liberte´ en supposant que l’hypothe`se
de loi de puissance soit valide. La source posse`de alors un spectre diffe´rent d’une simple
loi de puissance a` un niveau de confiance de 99 % pour C > 11,34. 225 sources remplissent
cette condition. L’indice de courbure n’est pas un indicateur spe´cifique de la courbure
du spectre mais un indicateur statistique global. Une source faible mais avec un spectre
tre`s courbe´ peut avoir le meˆme indice de courbure qu’une source tre`s puissante avec un
spectre le´ge`rement courbe. De plus l’erreur relative sur le flux est diffe´rente dans chacune
des bandes e´nerge´tiques et reste de´pendante de l’indice spectral de la source.
4.1.7 Variabilite´
La variabilite´ des sources γ est connue depuis EGRET et meˆme auparavant avec COS-
B. Les sources variables connues sont les noyaux actifs de galaxies et de manie`re ge´ne´rale
les syste`mes accre´tant (comme les syste`mes binaires avec un trou noir par exemple). L’in-
formation variable est tre`s utile pour connaˆıtre la nature des sources. Ce que l’on entend
par sources variables de´pend bien suˆr de l’e´chelle de temps sur laquelle on souhaite obser-
ver cette variabilite´. Par exemple les pulsars sont variables mais sur une e´chelle de temps
de l’ordre de la seconde (voire de la milliseconde). La possibilite´ de de´tecter la variabilite´
de´pend surtout du flux de la source (limite statistique du nombre de photons). Pour les
sources brillantes on peut explorer des e´chelles de temps tre`s courtes. Par exemple, on
a de´tecte´ la variabilite´ de certains blazars sur des e´chelles de 6h [29]. Ici, a` cause de la
limite des flux des sources, on s’inte´resse a` des e´chelles de plusieurs semaines ou davantage.
Pour le catalogue 1FGL, la variabilite´ a e´te´ e´tudie´e syste´matiquement pour des e´chelles
temporelles d’un mois. Pour ceci, les donne´es de 11 mois ont e´te´ de´coupe´es en 11 intervalles
de 1 mois chacun. Chaque intervalle contient 2624 ks (30,24 jours) de donne´es. On ajuste
alors le flux avec gtlike par une e´tude du maximum de vraisemblance dans la bande 100
MeV-100 GeV. Dans le but d’e´viter de trop grandes barres d’erreurs dues aux courtes
e´chelles de temps, l’indice spectral des sources est fixe´ a` leur valeurs moyennes. Cepen-
dant pour certaines sources, une variabilite´ des indices spectraux a e´te´ mise en e´vidence
(voir [23]).
On suppose aussi que l’e´mission diffuse ne varie pas durant ces e´chelles de temps et on fixe
les parame`tres de l’e´mission diffuse aux valeurs ajuste´es dans la partie 4.1.5. On de´finit le
4.1. GE´NE´RATION DU CATALOGUE 1FGL 87












ωi(Fi − Fwt)2 (4.2)
i repre´sente les 11 intervalles de temps et σi est l’erreur statistique sur le flux Fi.
Comme pour le catalogue, on ajoute une erreur syste´matique frel=3% du flux pour chaque
intervalle Fi.
L’erreur syste´matique a` 3% du flux a e´te´ e´value´e a` l’aide de pulsars comme Ve´la et
Ge´minga. Le flux de Ve´la est cense´ eˆtre stable. Cependant des petites variations sont
observe´es, comme le montre la figure 4.7. Cette variabilite´ est attribue´e aux incertitudes
syste´matiques de re´ponse instrumentale. A titre de comparaison on peut voir une e´ruption
γ (dit flare en anglais) du blazar 3C 454.3 sur la figure 4.8.
Figure 4.7 Courbe de lumie`re de Ve´la (flux supe´rieur a` 100 MeV mensuel sur 11 mois).
La variation de´passe les incertitudes statistiques pour cette source qui est la plus brillante
source stable du ciel a` hautes e´nergies. La zone grise repre´sente l’erreur syste´matique
e´value´e a` 3 % du flux moyen sur 11 mois de donne´es (pointille´s). Figure extraite de [8]
En l’absence de sources variables, l’indice de variabilite´ V suit une distribution χ2 avec
10 degre´s de liberte´ (11mois-1). Une source peut alors eˆtre conside´re´e comme variable a`
99 % de confiance si son indice de variabilite´ V de´passe la valeur de 23,1. Cette condition
est remplie par 242 sources du catalogue 1FGL.
Un proble`me technique dans le calcul de variabilite´ apparaˆıt pour les intervalles i pour
lesquels Fi tend vers 0. En effet, gtlike permet uniquement l’ajustement de flux positifs
(meˆme si en entre´e on peut lui mettre une valeur e´gale a` 0), et pour un flux qui tend vers 0,
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Figure 4.8 Courbe de lumie`re du blazar 3C 454.3 (flux supe´rieur a` 100 MeV mensuel sur
11 mois). La zone grise repre´sente l’erreur syste´matique e´value´e a` 3 % du flux moyen sur
11 mois de donne´es (pointille´s). Figure extraite de [8]
on obtient σi qui tend aussi vers 0, c’est-a`-dire que l’erreur statistique est conside´rablement
sous-estime´e. Pour ces intervalles, de´finis par TS>1, on remplace alors les erreurs statis-
tiques σi par un calcul de limite supe´rieur a` 1σ (voir [48]). Afin d’e´viter les proble`mes de
convergence dus a` l’extrapolation parabolique de la fonction de vraisemblance, on calcule
la limite supe´rieure a` 2σ que l’on divise ensuite par 2. Cette limite supe´rieure est calcule´e
en utilisant la me´thode de´crite par Feldman et Cousins (voir [48]).
La variabilite´ fractionnelle est l’exce`s par rapport aux fluctuations statistiques et
syste´matiques. La variabilite´ fractionnelle est de´finie par l’e´quation 4.3.
La variabilite´ fractionnelle typique est de l’ordre de 50 % avec tre`s peu de sources forte-
ment variables avec δFF >1. Le crite`re de variabilite´ utilise´ n’est pas sensible aux variations
de flux relatives infe´rieures a` 60% pour des sources avec un TS=100. Cette limite tombe a`
20% pour des sources avec un TS=1000. En conse´quence, on conclut que plusieurs sources
variables n’ont pas pu eˆtre de´tecte´es comme variables du fait de ne pas posse´der une varia-
bilite´ suffisamment franche. Il n’y a aucune raison de penser que les sources faibles soient














La combinaison de l’indice de variabilite´ et de l’indice de courbure mettent en avant
deux populations de sources. Les pulsars ont des spectres de loi de puissance avec une
rupture exponentielle ce qui induit un indice de courbure C e´leve´. En outre les pulsars ne
sont pas variables et montrent donc des valeurs de V faibles. Les blazars quant a` eux sont
extreˆmement variables et ont tendance a` afficher des valeurs de V tre`s grandes. Concernant
C, la courbure des blazars couvre un large intervalle. En effet certains blazars montrent
une brisure spectrale tre`s nette. La figure 4.9 met en avant cette distinction de population
entre blazars et pulsars.
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Figure 4.9 Indice de variabilite´ en fonction de l’indice de courbure. Les limites sont
V>23,1 et C>11,34. Les pulsars sont les e´toiles, les Blazars des croix. La croix verticale
hautement variable a` spectre fortement courbe´ correspond a` la source LSI +61 303 (voir
[14]). Figure extraite de [8]
4.1.8 Limitations du catalogue
Le catalogue 1FGL reste limite´ par plusieurs aspects. Tout d’abord l’extension des
sources n’a pas e´te´ teste´e ni estime´e. Toutes les sources du catalogue sont conside´re´es
comme sources ponctuelles. Cette approximation est valable pour des sources tre`s lon-
taines comme les AGN ou tre`s localise´es comme les pulsars. En revanche cette approxima-
tion n’est plus du tout valable pour les sources e´tendues comme les restes de supernovae
(voir [33]). L’extension des sources pourrait nous informer directement sur leur nature.
Cependant mesurer l’extension des 1451 sources est tre`s couˆteux en terme de temps de
calcul, et n’a pas e´te´ effectue´e pour le catalogue 1FGL. Une me´thode approximative de
mesure d’extension rapide est actuellement en de´veloppement par la collaboration Fermi
(voir [12]).
Une autre limitation provient des erreurs syste´matiques sur la surface effective de l’ins-
trument. Pour le catalogue BSL nous avons utilise´ les calibrations faites avant le lancement.
Pour le catalogue 1FGL, la calibration a e´te´ re´ajuste´e a` l’aide de donne´es re´elles collecte´es
(voir [91]). Les estimations de l’erreur syste´matique sont de 10% a` 100 MeV, 5% a` 500
MeV et montent jusqu’a` 20% a` 10 GeV. Les flux re´sultant de cette nouvelle calibration
de la re´ponse instrumentale sont plus e´leve´s que dans le catalogue BSL. Par exemple les
flux des 3 pulsars les plus brillants (Ve´la, Ge´minga et le Crabe) sont de l’ordre de 30%
plus e´leve´s que dans le catalogue BSL. Ces diffe´rences de flux sont plus marque´es pour les
sources dures que pour les sources molles. On note aussi que les flux du catalogue 1FGL
sont plus e´leve´s que ceux des catalogues pre´ce´dents comme le catalogue 3EG d’EGRET
(voir [63]). De plus les observations LAT de l’e´mission diffuse galactique (voir [9]) et des
sources ponctuelles (voir [10] et [21]) montrent des spectres plus raides que ceux d’EGRET.
Ainsi les flux LAT sont comparativement a` ceux d’EGRET plus grands pour des e´nergies
E<200 MeV et plus faibles a` des e´nergies de l’ordre de E≈1GeV.
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Le mode`le d’e´mission diffuse galactique est aussi une source d’erreurs importante.
Contrairement aux erreurs syste´matiques de la surface effective, les erreurs provenant du
mode`le de l’e´mission diffus n’affectent pas toutes les sources de manie`re e´gale. Les erreurs
sur le mode`le diffus ont beaucoup plus d’impact dans le plan galactique (a` |b| <10˚ ) qu’en
dehors du plan ou` l’e´mission est plus faible et pre´sente moins de variations sur une meˆme
distance angulaire.
Ainsi dans le plan, certaines sources de´tecte´es peuvent aussi bien provenir de fluc-
tuations du diffus non comprises dans le mode`le. Ces cas sont actuellement a` l’e´tude.
La question se pose particulie`rement sur les zones de pouponnie`res d’e´toiles. En effet on
s’attend a` ce que les vents stellaires puissants des e´toiles massives interagissent avec le
milieu interstellaire environnant, ge´ne´rant ainsi une e´mission diffuse par de´croissance de
π0 ou par Inverse Compton (voir sections 1.2.2 et 1.2.2). Toute la proble´matique actuelle
pour ces objets est de savoir si l’e´mission γ observe´e est due a` une erreur sur le mode`le
de l’e´mission diffuse galactique ou si l’origine de cette e´mission est bien due aux vents
stellaires des e´toiles massives.
Dans le catalogue 1FGL, 161 sources sont peut-eˆtre des confusions dues a` des incerti-
tudes du mode`le diffus galactiques. Ces sources sont dans des re´gions de grandes densite´
de gaz et d’e´mission γ diffuse. On ajoute a` ces sources un ≪ c ≫ a` leurs noms dans le
catalogue afin de signaler a` l’utilisateur le caracte`re ambivalent de ces pseudo-sources.
4.1.9 Associations
Malgre´ la tre`s bonne re´solution angulaire du LAT par rapport a` ses pre´de´cesseurs, la
pre´cision de la localisation des sources n’est pas suffisante pour une identification sure des
sources base´e uniquement sur une co¨ıncidence spatiale. Dans l’ellipse d’erreur autour de
la localisation d’une source, on peut trouver plusieurs candidats possibles pour une source
γ : e´toiles, galaxies, sources X, infrarouges ou radio par exemple. L’identification formelle
d’une source doit se baser sur la combinaison de plusieurs e´tudes : spectrales, temporelles,
multilongueurs d’ondes et la capacite´ de la source a` produire des photons γ.
Ainsi on fait une grande distinction entre une association et une identification de sources.
Les sources associe´es sont les sources auxquelles on trouve une bonne corre´lation spatiale
avec une contrepartie. Les sources identifie´es sont celles dont on est suˆr de leur nature au
travers de diffe´rentes e´tudes ou comme par exemple la de´tection de la pulsation pour les
pulsars.
La proce´dure pour l’association des sources est une chaˆıne de traitement automatique
mise a` disposition dans les Science Tools. Cette chaˆıne de traitement srcid (voir section
2.4.7) reprend l’outil gtsrcid qui permet de croiser un catalogue avec un catalogue de
contreparties. La chaˆıne de traitement srcid boucle l’outil gtsrcid sur plusieurs cata-
logues de contreparties. Dans le catalogue 1FGL, le seuil choisi pour la validation d’une
association spatiale est de 80%. Cependant, il existe plusieurs cas d’associations multiples
entre diffe´rents types d’objets pour certaines sources. La re´partition de l’association des
sources sur la vouˆte ce´leste est donne´e par la figure 4.10.
Les catalogues avec lesquels sont re´alise´es les associations ont e´te´ soigneusement se´lectionne´s.
Ce sont des catalogues de sources dont on connait ou on soupc¸onne l’e´mission en γ. Au
total ce sont 32 catalogues de sources qui ont e´te´ utilise´s : des catalogues d’AGN (en
particuliers de blazars), de galaxies proches, de galaxies avec un taux de formation stel-
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Figure 4.10 Les 1451 sources pre´sentes dans le catalogue 1FGL. La nature de leur as-
sociation et leur localisation en coordonne´es galactiques. En bleu, les sources associe´es
et en rouge, les sources clairement identifie´es (principalement des pulsars graˆce a` leur
pulsations). Figure extraite de [8]
laire e´leve´ (starburst galaxy), de pulsars et de leurs ne´buleuses, de restes de supernovae,
d’e´toiles massives, d’amas globulaires et de binaires X. De plus avec la de´couverte de
l’e´mission γ des pulsars millisecondes, le catalogue de pulsars ATNF a e´te´ se´pare´ en 2
parties : d’un cote´ les pulsars normaux et de l’autre les pulsars millisecondes. Pour plus de
de´tails sur l’ensemble des catalogues utilise´s pour l’association des sources, se reporter a` [8].
4.2 Re´sultats et conclusions
Le catalogue 1FGL contient 1451 sources avec un TS supe´rieure a` 25. Ces sources ont
e´te´ de´tecte´es avec la combinaison de plusieurs me´thodes d’extraction. Leurs positions ont
e´te´ ajuste´es a` l’aide d’outils des Science Tools utilisant le maximum de vraisemblance et
leurs significativite´s ont e´te´ e´value´es.
Les flux des sources ont e´te´ ajuste´s de manie`re a` tenir compte dans un premier temps des
sources les plus puissantes dans le but d’ajuster les flux des sources les plus faibles avec
un maximum de pre´cision. Du fait de la large fonction d’e´talement du LAT, les sources
pre´sentant un flux faible (typiquement de l’ordre de 1.10−9 photons.cm−2.s−1) peuvent
facilement eˆtre noye´es par la pre´sence d’une source voisine puissante. La proce´dure mise
en place en ajustant le flux des sources de manie`re ite´rative et de´croissante a permis une
convergence vers une solution globale stable.
La plupart des sources (AGN et pulsars majoritairement) ne pre´sentent pas des spectres
de type loi de puissance, mais des spectres de loi de puissance avec une rupture de pente.
Le calcul des flux des sources du catalogue tient compte de cet effet et les flux ajuste´s
correspondent a` la somme des flux ajuste´s par une loi de puissance dans 5 diffe´rentes
bandes e´nerge´tiques. On observe un e´cart de 30% entre le flux ajuste´ sur l’ensemble de
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la bande [0,1-100] GeV et le flux somme´ sur 5 bandes spectrales. De plus un indice de
courbure de ces spectres a e´te´ introduit afin de qualifier l’e´cart du spectre au mode`le de
loi de puissance (les pulsars pre´sentant de manie`re globale l’e´cart le plus important).
4.2.1 Re´sultats de la variabilite´ des sources
Sur les 1451 sources du catalogue 1FGL, 242 de´passent l’indice de variabilite´ limite
Vlimite = 23,1, correspondant a` un niveau de confiance de 99 %. A ce niveau de confiance,
on attend 1451*0,01 = 15 fausses variables parmi les 242 sources.
De manie`re ge´ne´rale et sans de´velopper davantage, les sources variables sur ces e´chelles
de temps sont typiquement des AGN. Cependant, Cyg X−3, un micro-quasar (voir [52])
est aussi de´tecte´ comme variable, ainsi que la binaire-X LSI +61303 (voir [14]). On s’at-
tendrait a` ce que plusieurs binaires-X associe´es soient variables, mais certainement leur
variabilite´ n’est pas assez puissante pour franchir le seuil de de´tection Vlimite. De plus, la
variabilite´ de Cyg-X3 est tellement e´ruptive et puissante qu’elle affecte un pulsar identifie´
proche de lui (≃ 0,3˚ sur la vouˆte ce´leste) en rendant ce dernier le´ge`rement variable. Mis
a` part ces deux cas exceptionnels, les sources variables sont associe´es a` des AGN ou a` des
sources non-associe´es tel que l’on peut le voir sur la figure 4.11. On s’attend donc a` ce que
la grande majorite´ des sources variables du catalogue soient des AGN.
Figure 4.11 Re´partition des 242 sources variables du catalogue 1FGL (en rouge) sur la
vouˆte ce´leste. Figure extraite de [8]
La variabilite´ peut eˆtre de´finie comme un crite`re contraignant la nature extragalac-
tique des sources, mais pas l’inverse. En effet, il est tre`s probable qu’une source de´tecte´e
variable soit un AGN. En revanche, une source qui n’est pas variable n’est pas force´ment
stable. Un AGN peut simplement ne pas avoir e´te´ en phase active durant ces 11 mois d’ob-
servation, ou encore son activite´ meˆme en phase active n’est pas suffisamment puissante,
pour valider le crite`re de variabilite´.
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Pour conclure, le crite`re de variabilite´ est base´ sur une distribution χ2 et cette dernie`re
est sensible aux e´ruptions γ longues et intenses. Certainement, plusieurs sources variables
pre´sentant des e´ruptions γ courtes et puissantes n’ont pas e´te´ de´tecte´es car leurs e´ruptions
ont e´te´ noye´es dans la statistique des 11 mois de donne´es.
4.2.2 Re´sultats des associations spatiales des sources
Au total la proce´dure automatique d’association des sources associe 821 sources a` une
contrepartie pre´sente dans les catalogues de contreparties ; soit 56% des 1451 sources ont
une association spatiale a` 80% de confiance. D’apre`s les simulations, on s’attend a` ce que
7% des associations soient fortuites.
Pour les associations de blazars, on utilise 4 catalogues : BZCAT, CGRaBS, CRATeS
et BL Lac. 689 sources sont associe´es a` une contrepartie appartenant a` l’un de ces 4 cata-
logues. De plus, 24 sources sont associe´es a` des galaxies de type Seyfert et 2 autres sources
sont associe´s a` des galaxies startburst proches. Par ailleurs, on trouve 6 sources qui sont
associe´es aux Petit et Grand Nuages de Magellan (voir [22] et [19]).
Parmi les associations, 56 sources ont e´te´ associe´es a` des pulsars et identifie´es graˆce a`
leurs pulsations. En outre, 3 sources de plus ont e´te´ associe´es a` des pulsars ATNF (Aus-
tralia Telescope National Facility) ainsi qu’a` leur ne´buleuse de vents de pulsars. Bien que
l’e´mission γ de la ne´buleuse de vent de pulsar de Ve´la ait e´te´ mise en e´vidence (voir [99]),
la distinction de l’e´mission γ entre un pulsar et sa ne´buleuse de vents de pulsar reste en-
core difficile a` re´aliser en particulier pour les pulsars a` faibles flux. Cependant, graˆce a` la
coupure que pre´sentent les pulsars aux alentours de quelques GeV, il est possible de mettre
en e´vidence plus facilement les ne´buleuses de vents de pulsars a` plus haute e´nergie (E>5
GeV), mais la statistique du nombre de photons peut alors faire de´faut a` ces e´nergies la`.
6 sources ont e´te´ associe´es a` des ne´buleuses de vents de pulsars sans association avec
des pulsars connus. Il ne serait pas e´tonnant que le pulsar a` l’origine de la ne´buleuse
soit non identifie´ (par sa pulsation) ou plus simplement qu’il soit hors co¨ıncidence avec la
source. Enfin, on compte 20 associations avec des pulsars millisecondes connus.
On associe 59 sources a` des restes de supernova, mais seulement 3 ont e´te´ clairement
identifie´es pour le moment. Il est difficile de valider l’association a` un reste de supernova
de par le caracte`re e´tendu de ces objets. Cependant avec l’e´tude de l’extension des sources,
on devrait pouvoir valider plusieurs associations de restes de supernova.
D’autres associations sont retenues avec des catalogues de sources γ dont on ne connaˆıt
pas ne´cessairement la nature des sources : VCS (catalogue de sources observe´es pour la
calibration de l’instrument des te´lescopes radio, vraisemblablement des blazars) ou encore
des sources tre`s e´nerge´tiques de´tecte´es par HESS (associations TeV).
Les associations de sources ne servent pas a` identifier les sources mais seulement a` nous
donner un indice sur la nature possible des sources. Nous reviendrons sur les associations
des sources dans le chapitre 5.
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La motivation premie`re de cette the`se est l’identification des sources γ ponctuelles. La
premie`re e´tape a consiste´ a` re´aliser les associations spatiales des sources afin d’avoir une
premie`re ide´e de la nature des sources. Cependant une association spatiale d’une source
avec une contrepartie ne permet pas d’identifier de manie`re robuste la source concerne´e.
Quant aux sources dont on n’a pas trouve´ de contrepartie connue, leur identification reste
davantage proble´matique.
Ce chapitre est de´die´ aux sources non-associe´es et aux e´tudes qui ont e´te´ mene´es afin
de de´terminer leur nature. On se propose de re´aliser trois types d’e´tudes : une premie`re
e´tude sur la re´partition spatiale des populations de sources galactiques et extragalactiques,
une deuxie`me e´tude sur l’indice spectral des diffe´rentes populations de sources et enfin une
dernie`re e´tude sur la variabilite´ des sources. Dans ce chapitre nous de´taillerons ces 3 e´tudes
re´alise´es sur les sources non-associe´es.
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5.1 Les sources non-associe´es
Dans le catalogue 1FGL nous avons de´signe´ les sources identifie´es et associe´es a` l’aide
d’une proce´dure automatique. Les identifications ont e´te´ re´alise´es graˆce a` la de´tection d’une
e´mission pe´riodique (pour les pulsars et les syste`mes binaires) ou a` l’aide d’une corre´lation
de variabilite´ multi-longueurs d’onde pour d’autres classes de sources (typiquement les
AGN). Pour associer les sources, nous avons recherche´ une corre´lation spatiale entre les
sources LAT et les contreparties contenues dans les catalogues de classes de sources plau-
sibles. Cette proce´dure d’associations automatiques utilise 32 catalogues de sources dont
on connaˆıt ou dont on suspecte de manie`re the´orique leurs e´mission γ. De plus, on a ajoute´,
dans la liste des catalogues de contreparties, des catalogues contenant des sources radio,
des sources a` tre`s haute e´nergie (TeV) et des sources a` basse e´nergie (keV). Les catalogues
EGRET [64], COS B [67] et BSL (Bright Source List) [16] sont utilise´s pour re´aliser une
corre´lation croise´e mais ils n’interviennent en rien au niveau des associations de sources.
Au final 821 sources sur les 1451 de´tecte´es ont une association supe´rieure a` 80% de
confiance, soit 56% des sources du catalogue 1FGL sont associe´es a` au moins 1 contrepartie.
Les associations ont e´te´ re´alise´es avec une me´thode baye´sienne en estimant la probabilite´
due a` la co¨ıncidence spatiale entre l’erreur spatiale de la source LAT et une contrepartie. A
partir des simulations, on attend 57,3 fausses associations sur les 821 associations re´alise´es,
ce qui repre´sente 7% de fausses associations. Une premie`re liste des sources non associe´es
peut eˆtre re´alise´e en examinant les sources associe´es du catalogue 1FGL. On ge´ne`re la liste
des sources non-associe´es en proce´dant par 3 e´tapes :
1. On retire les 821 sources associe´es a` partir du catalogue 1FGL [8].
2. On retire 131 sources suple´mentaires correspondant a` des associations d’AGN pro-
venant du catalogue de 11 mois d’AGN (voir [27]). Les associations d’AGN dans ce
catalogue ne pre´sentent pas le meˆme seuil de confiance que celui du catalogue 1FGL.
Dans le catalogue AGN, les associations sont a` 50% de confiance contrairement aux
80% pre´sente´s dans le catalogue 1FGL.
3. Enfin on retire de la liste 14 sources associe´es a` des pulsars radio de´couverts re´cemment
(voir [92] et [71]) et qui ne sont pas encore inclus dans la proce´dure automatique
d’association des sources.
Les sources non-associe´es repre´sentent au final un e´chantillon de 485 sources. Parmi les
485 sources, 133 pre´sentent une co¨ıncidence spatiale avec un pic d’e´mission diffuse galac-
tique. On de´signe ces sources non-associe´es avec un acronyme c a` la suite de leur nom pour
de´signer le caracte`re ≪ a` prendre avec pre´caution (c pour caution en anglais) ≫ (voir [30]).
De plus la mention c est ajoute´e aux sources non-associe´es pre´sentes dans la bande cen-
trale de notre galaxie ( |l| <60˚ et |b| <1˚ : ≪ galactic ridge ≫ ) co¨ıncidant avec des pics de
densite´ de gaz. Ainsi on traite de manie`re se´pare´e les sources non-associe´es selon qu’elles
pre´sentent la mention c (133 sources) ou pas (352 sources).
5.2 Etude de la distribution spatiale des sources extragalac-
tiques
Dans cette e´tude, on se propose de mode´liser la distribution spatiale des sources galac-
tiques et extragalactiques de´tecte´es avec le LAT apre`s 11 mois d’observation afin d’estimer
5.2. ETUDE DE LADISTRIBUTION SPATIALE DES SOURCES EXTRAGALACTIQUES97
leurs nombres attendus dans les sources non-associe´es. Pour re´aliser cette e´tude, il faut
ge´ne´rer une carte de sensibilite´ du LAT sur les 11 mois de donne´es avec TS = 25 dans le
but d’eˆtre cohe´rent avec le catalogue 1FGL, un diagramme Log(N)-Log(S) et une liste des
sources associe´es.
L’ensemble des sous-sections qui suivent de´crivent la me´thode permettant d’estimer
les sources extragalactiques (AGN typiquement) parmi un catalogue donne´ (les sources
non-associe´es en l’occurrence). L’ensemble de la proce´dure est re´sume´ sur l’organigramme
5.6.
5.2.1 La carte de sensibilite´
La carte de sensibilite´ est une carte du ciel repre´sentant la limite de de´tection des
sources en flux (photon.cm−2.s−1) pour 11 mois de donne´es a` une significativite´ donne´e.
La premie`re e´tude de la distribution des sources extragalactiques a e´te´ re´alise´e a` partir du
catalogue BSL (voir [16]).





ou` s est le nombre de photons observe´s de la source, B le nombre de photons associe´s
au bruit dans la zone de recouvrement de la re´ponse instrumentale et σ la significativite´
voulue. Dans notre cas, B repre´sente l’ensemble des photons dus a` l’e´mission diffuse ga-
lactique, extragalactique et au bruit de fond instrumental du LAT.
Dans le cadre de la collaboration Fermi, on a utilise´ comme crite`re de se´lection des
sources TS=25, ce qui correspond a` une significativite´ de σ = 4,16 pour le catalogue 1FGL
(voir [8]) pre´sente´ dans la partie 4. En re´solvant dans l’e´quation 5.1 pour chaque pixel du
ciel, on ge´ne`re la carte de sensibilite´ ne´cessaire a` notre e´tude. La solution est de´finie par
l’e´quation 5.2 (l’autre solution de l’e´quation du second degre´ e´tant une valeur ne´gative n’a
pas de sens physique).







Pour re´soudre l’e´quation 5.2, il ne manque que le bruit global B en photon pour pouvoir
de´terminer la sensibilite´ s du signal dans l’e´quation 5.2.
Estimation du bruit B
Etant donne´ que le bruit de fond instrumental de l’instrument est inclus dans l’ajus-
tement du fond extragalactique, nous avons besoin de l’intensite´ des diffus galactique et
extragalactique (en photon.cm−2.s−1.MeV−1.sr−1). On choisit dans un premier temps une
taille de pixel qui correspondra a` la re´solution angulaire de la carte de sensibilite´. Pour
des raisons de commodite´, on utilise des pixels faisant 1˚ sur l et 1˚ sur b en coordonne´es
galactiques dans une projection carte´sienne. Pour estimer le bruit global, on utilise les
mode`les des diffus fournis par la collaboration Fermi.
98 CHAPITRE 5. LES SOURCES NON-ASSOCIE´ES
De´termination de l’intensite´ du bruit B
Pour l’e´mission diffuse galactique, le mode`le se base sur une re´partition spatiale du
gaz interstellaire (voir [97]) qui nous est fourni sous la forme d’un cube de donne´es (l’in-
tensite´ en fonction de l,b et l’e´nergie en MeV). La premie`re e´tape consiste donc a` faire
pour chaque position (l,b) une interpolation a` partir du cube de donne´es afin d’obtenir les
valeurs de la fonction intensite´ a` des e´nergies choisies (un vecteur E allant de 100 MeV a`
300 GeV de manie`re logarithmique).
Concernant l’e´mission diffuse extragalactique, on admet que l’hypothe`se de sa dis-
tribution isotropique est valable. Actuellement, le mode`le utilise´ pour l’e´mission diffuse
extragalactique et le bruit de fond instrumental est sous la forme d’un jeu de valeurs
pre´sentant l’intensite´ en fonction de l’e´nergie. Afin de pouvoir sommer les intensite´s des
deux e´missions diffuses, on re´alise une interpolation de l’intensite´ de l’e´mission diffuse
extragalactique (et du bruit de fond) afin d’en obtenir les valeurs pour les e´nergies du
vecteur E.
On somme ensuite pour chaque position (l,b) les intensite´s (en ph.cm−2.s−1.MeV−1.sr−1)
des e´missions diffuses pour chaque e´nergie du vecteur E tel qu’il est de´fini dans l’e´quation
5.3.
I(l, b, E) = Igalactique(l, b, E) + Iextragalactique(E) (5.3)
Ge´ne´ration de la carte d’exposition
On re´alise maintenant une carte d’exposition avec gtexpcube. La carte d’exposition
obtenue est un cube de donne´es (l,b,Energie). De meˆme que pour les e´missions diffuses, on
re´alise pour chaque position (l,b) une interpolation en fonction de l’e´nergie afin d’obtenir
les valeur d’exposition (en cm2.s−1) aux valeur de E afin d’eˆtre cohe´rent avec I(l,b,E) de
l’e´quation 5.3.
De´termination de l’angle solide moyen de la PSF
Il nous faut maintenant de´terminer l’angle solide moyen de la PSF. Pour ajuster Ω
nous avons proce´de´ de manie`re ite´rative jusqu’a` obtenir pour une valeur de Ω un mini-
mum de sensibilite´ e´gal a` la moyenne des flux des 10 sources les plus faibles du catalogue.
Nous avons trouve´ la valeur Ω= 3,85.10−3 sr.
Ge´ne´ration de la carte de sensibilite´
A partir de l’intensite´ I, de l’exposition et de Ω, on peut de´terminer le nombre de
photons issus du bruit pour chaque position (l,b) et ge´ne´rer ensuite la carte de sensibilite´.
On inte`gre le produit de I, de l’exposition et de Ω sur la bande e´nerge´tique 100 MeV-300
GeV comme de´crit par l’e´quation 5.4. L’intensite´ (en photons.MeV−1) du bruit B pour
le centre et l’anticentre galactique, avant l’inte´gration sur l’e´nergie pour en de´terminer le
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nombre de photons, est illustre´e sur la figure 5.1.
B(l, b) =
∫
I(l, b, E)Exposition(l, b, E)ΩdE (5.4)
Figure 5.1 Intensite´ du bruit B (photons.MeV−1) en fonction de l’e´nergie pour le centre
et l’anticentre galactique.
Une fois que le nombre de photons issus du bruit pour chaque position a e´te´ de´termine´,
en utilisant la significativite´ du catalogue 1FGL σ=4,16, il suffit de re´soudre l’e´quation
5.2 pour obtenir le nombre de photons issus d’une source qui se trouveraient a` la position
l,b avec une significativite´ σ=4,16.





Exposition(l, b, E)ΩdE (5.5)
En re´alisant la division entre s(l,b) et exposition(l, b), on trouve la sensibilite´ pour
chaque position (l,b) illustre´e par la carte de la figure 5.2.
Dans une premie`re e´tude de la distribution spatiale des sources, j’ai utilise´ la carte
de sensibilite´ issue de cette me´thode sur la liste BSL afin d’en estimer le nombre d’AGN.
J’ai de nouveau ge´ne´re´ une carte de sensibilite´ pour estimer le nombre d’AGN dans le
catalogue 1FGL. Cependant, par souci de cohe´rence avec le catalogue 1FGL (voir [8]), j’ai
utilise´ la carte de sensibilite´ fournie par le catalogue 1FGL.
La carte de sensibilite´ du catalogue 1FGL (dont nous allons de´tailler la me´thode pour
l’obtenir) pre´sente une valeur moyenne de 9,84.10−9 photon.cm−2.s−1, contre 1,59.10−8
photon.cm−2.s−1 pour ma me´thode. La carte de sensibilite´ du catalogue est donc plus op-
timiste d’un facteur 1,6. Cependant l’utilisation de l’une ou de l’autre carte de sensibilite´
induit une variation de seulement 4 sources dans l’estimation du nombre des AGN. En
conse´quence, l’impact de la me´thode utilise´e pour estimer la sensibilite´ sur notre e´tude est
faible.
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Figure 5.2 Carte de sensibilite´ en coordonne´es galactiques pour 11 mois de donne´es et a`
significativite´ σ=4,16.
De plus, la carte de sensibilite´ de 11 mois que j’ai ge´ne´re´e a permis une estimation du
nombre de pulsars visibles dans notre galaxie (voir [3], pas encore publie´).
La carte de sensibilite´ du catalogue 1FGL
Le calcul de la sensibilite´ re´alise´ dans le catalogue 1FGL recherche la significativite´
d’une source en comparant le logarithme du maximum de la fonction de vraisemblance
avec et sans source comme de´finie dans l’e´quation 5.6.










ou` Nsrc est la pre´diction du nombre de photons issus de la source, i est l’indice de
l’e´ve´nement (photon) a` une position donne´e, SS est l’intensite´ de la source (en ph.cm
−2.s−1.MeV−1),
SB est l’intensite´ du bruit (diffus + bruit de fond instrumental en photon.cm
−2.s−1.sr−1.MeV−1)
et F(r,E) est la fonction d’e´talement (PSF en anglais) en sr−1 qui de´pend de r (la distance
angulaire entre la position de la source et celle de du photon) et de l’e´nergie E.
D’apre`s la de´finition donne´e du logarithme de la fonction de vraisemblance dans la
partie 2.4.1, en de´veloppant l’e´quation 5.6, on trouve la fonction 5.7 dans laquelle T0 est
le temps d’observation, Aeff (l,b,E) est l’exposition pour une position du ciel en fonction
de l’e´nergie et g(r,E)=SS(Ei)F (ri,Ei)SB(Ei) .










ou` dΩ repre´sente l’angle solide d’un e´le´ment soit un pixel.
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On calcule alors le Flux>100MeV associe´ a` une significativite´ σ=5 en supposant que la
source suit une loi de puissance avec un indice spectral Γ=-2. On obtient alors la carte du
catalogue 1FGL donne´e par la figure 5.3
Figure 5.3 Carte de sensibilite´ en coordonne´es galactiques pour 11 mois de donne´es et a`
significativite´ σ=5 et un indice spectral de Γ=-2,0.
Les diffe´rences de valeurs entre les 2 cartes de sensibilite´ proviennent essentiellement
de la me´thode de ge´ne´ration. Selon ma me´thode, on fixe de manie`re implicite Γ=0, en
revanche dans la me´thode utilise´e pour le catalogue 1FGL, on suppose que les sources
ont un indice spectral Γ=-2, un spectre en loi de puissance et on prend comme signifi-
cativite´ limite σ=5 (soit TS=25 avec un χ2 a` un seul degre´ de liberte´, voir l’e´quation 2.15).
Les 2 cartes de sensibilite´ e´tant e´quivalentes pour l’estimation du nombre d’AGN dans
le catalogue 1FGL, on utilise la carte de sensibilite´ du catalogue 1FGL dans la publication
sur les sources non-associe´es ( [30], en cours de soumission) par souci de cohe´rence.
5.2.2 La distribution Log(N)-Log(S) des sources extragalactiques
La distribution Log(N)-Log(S) quantifie le nombre de sources N avec un flux supe´rieur
a` la valeur S. Ici, nous avons besoin d’une distribution Log(N)-Log(S) qui quantifie le
nombre de sources extragalactiques (typiquement des AGN) par angle solide avec un flux
supe´rieur a` la valeur S. Pour une position i donne´e (un pixel), en recherchant le nombre
N.sr−1 pour une valeur e´gale a` la sensibilite´ de de´tection, on obtient le nombre de sources
extragalactiques attendues par angle solide a` cette position. Il suffit alors de corriger par
l’angle solide correspondant au pixel de la carte a` la position i pour obtenir un mode`le 2D
de la distribution attendue des sources extragalactiques.
On partira de l’hypothe`se que toutes les sources a` hautes latitudes sont de nature
extragalactique. Afin de ve´rifier dans un premier temps cette hypothe`se, on choisit une
coupure en latitude ou` l’on suppose que l’ensemble des sources sont de nature extraga-
lactique. A |b| >40◦, nous avons dans le catalogue 1FGL 455 sources et, sachant que la
majorite´ des sources galactiques de´tecte´es sont des pulsars (mis a` part les binaires-X et
102 CHAPITRE 5. LES SOURCES NON-ASSOCIE´ES
micro-quasars identifie´es : Cyg-X3 [52], LSI +61303 [13] et LS5039 [46]), il nous suffit de
regarder le nombre de pulsars identifie´s a` |b| >40◦ dans le catalogue de pulsars (voir [61]
et disponible au CESR). On trouve 5 pulsars et 385 sources extragalactiques clairement
identifie´s a` |b| >40◦, ce qui fait 85% de sources extragalactiques contre 1% de pulsars, le
reste e´tant des sources non-associe´es. Le niveau de confiance est suffisamment e´leve´ pour
prendre l’hypothe`se que la quasi-totalite´ des sources a` |b| >40◦ sont de nature extragalac-
tique.
Afin d’optimiser au maximum la statistique de notre diagramme Log(N)-Log(S), nous
allons tester 3 coupures en latitude : |b| >40◦ qui servira d’e´chantillon re´fe´rence, |b| >30◦
et |b| >20◦. Pour pouvoir comparer les valeurs des 3 coupures en latitude, on divisera les
valeurs N par l’angle solide correspondant a` la coupure, et on utilisera l’e´quation de la ca-
lotte polaire donne´e par l’e´quation 5.8. Dans notre cas, on a 2 calottes polaires (b>blimit et
b<blimit) et on corrigera pour chaque coupure en latitude son diagramme Log(N)-Log(S)




ou` θ est l’angle entre la position sur la vouˆte ce´leste et le nord galactique : θ=π − |b|
(en radians). Le diagramme Log(N)-Log(S) des sources du catalogue 1FGL pour |b| > 20˚ ,
30˚ et 40˚ est donne´ par la figure 5.4.
Figure 5.4 Diagramme Log(N)-Log(S) pour 3 coupures en latitudes diffe´rentes : |b| >40◦,
|b| >30◦ et |b| >20◦. Les pointille´s sont les ajustements par une loi de puissance pour les
3 coupures en latitude avant la limite de comple´tude.
On constate sur la figure 5.4 que les 3 coupures sont e´quivalentes, ce qui permet de
supposer que les sources a` |b| >20◦ sont en tre`s grande majorite´ de nature extragalactique.
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On note qu’aux alentours d’un flux e´gal a` 6.10−8 photon.cm−2.s−1 on atteint la limite de
comple´tude du catalogue. Cependant dans la section pre´ce´dente, nous avons mentionne´
que la valeur moyenne de sensibilite´ sur l’ensemble de la vouˆte ce´leste est de l’ordre de
10−8 photon.cm−2.s−1.
On ajuste avec une loi de puissance d’indice e´gal a` -1,49 le diagramme Log(N)-Log(S).
On utilise cette loi de puissance ainsi que la carte de sensibilite´ pour ge´ne´rer la carte des
sources extragalactiques attendues donne´e par la figure 5.5.
Figure 5.5 Carte en 2D (l,b) des sources extragalactiques (en nombre de sources) atten-
dues au bout de 11 mois et a` TS=25.
Les cartes de sensibilite´ ainsi que la carte des sources extragalactiques ont toutes e´te´
ge´ne´re´es en utilisant la me´thode de projection carte´sienne. Ce type de projection de´forme
les cartes au niveau des poˆles (de meˆme que sur un planisphe`re terrestre, le Groenland
paraˆıt plus grand qu’il ne l’est en re´alite´). Pour corriger cet effet duˆ a` la projection, la
taille des pixels varie avec le cosinus de la latitude galactique. Ainsi nous avons aux poˆles
une bande avec des nombres de sources extragalactiques par pixel beaucoup plus faibles
que sur le reste de la carte. Ce de´ficit d’AGN visibles dans le plan galactique est duˆ a`
l’e´mission diffuse galactique qui de´grade la sensibilite´ dans le plan et, par conse´quent, le
nombre d’AGN visibles dans le plan.
5.2.3 Mode`le de sources extragalactiques et estimation
A partir de la figure 5.5, on re´alise un profil en latitude du mode`le de source extragalac-
tique que l’on compare au profil en latitude des sources du catalogue 1FGL (voir figure 5.7).
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Figure 5.6 Organigramme repre´sentant l’ensemble de la proce´dure pour estimer les AGN
parmi un catalogue. Les cylindres sont les fichiers de donne´es et les rectangles sont les
programmes effectuant la taˆche qui leur est assigne´e. Les fle`ches bleues indiquent une entre´e
de donne´es dans un processus, les fle`ches rouges indiquent la ge´ne´ration d’un re´sultat.
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Figure 5.7 Profil en latitude galactique du mode`le de sources extragalactiques en pointille´s
et du catalogue 1FGL en ligne pleine.
En faisant la diffe´rence entre les histogrammes, on peut estimer le nombre de sources
galactiques attendues, pour un intervalle donne´ en latitude. De la meˆme manie`re, en
inte´grant le mode`le de sources extragalactiques aux basses latitudes on peut estimer le
nombre de sources extragalactiques attendues, dans le plan galactique. L’ensemble des
re´sultats est fourni dans les tables 5.1, 5.2 et 5.3.




Non-Associe´es 1 253 232
Total 392 (27%) 1059 (73%)
Model 386 (26.5%) 1065 (73.5%)
La table 5.1 compare le total des sources galactiques et extragalactiques associe´es avec
les sources non-associe´es avec le mode`le spatial ge´ne´re´. A l’aide des associations du cata-
logue 1FGL, on constate que 27% des sources du catalogue 1FGL sont de nature galactique
et 73 % de nature extragalactique. On inte`gre le mode`le de sources extragalactiques afin
d’obtenir le nombre total de sources extragalactiques attendues dans le catalogue 1FGL :
1065 sources soit 73,5% des sources du catalogue. On constate que les proportions entre le
mode`le et les donne´es sont comparables, ce qui confirme l’hypothe`se que la quasi-totalite´
des sources a` haute latitude sont de nature extragalactique dans le catalogue 1FGL.
La table 5.2 estime le nombre de sources extragalactiques attendues a` haute et basse
latitude parmi les sources non-associe´es. On inte`gre le mode`le extragalactique entre b=-
10◦ et b=10◦ afin d’obtenir le nombre de sources extragalactiques attendues dans le plan
1. Par de´finition la nature des sources non-associe´es est inconnue, on suppose que les sources non-
associe´es a` |b| <10˚ sont de nature galactique et celles a` |b| >10˚ sont de nature extragalactique.
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Table 5.2 Estimation des sources extragalactiques parmi les sources non-associe´es
Latitude Mode`le Associe´es Estimation
|b| <10◦ 90 16 74 (15%)
|b| >10◦ 975 811 164 (34%)
galactique. On trouve 90 sources extragalactiques. Parmi les sources 1FGL a` l’inte´rieur
de cette bande en latitude, seulement 16 sources ont e´te´ associe´es. Concernant les sources
extragalactiques, une grande fraction est associe´e a` haute latitude tandis que peu d’entre
elles sont associe´es a` basse latitude a` cause de l’incomple´tude des catalogues radio dans le
plan galactique.
Selon le mode`le il reste donc 74 sources extragalactiques a` basse latitude parmi les 485
sources non-associe´es (soit 15% des sources non-associe´es seraient des sources extragalac-
tiques a` |b| <10˚ ) .
De meˆme a` hautes latitudes (|b| >10˚ ), le mode`le pre´dit 975 sources extragalactiques
dont 811 ont e´te´ associe´es. Selon le mode`le, 164 sources non-associe´es (soit 34%) seraient
des sources extragalactiques a` haute latitude, ce qui nous ame`ne a` la conclusion que 49%
des sources non-associe´es seraient de nature extragalactique c’est-a`-dire des AGN.
Table 5.3 Estimation des sources galactiques parmi les sources non-associe´es
Latitude Mode`le Associe´es Estimation
|b| <10◦ 318 124 194 (40%)
|b| >10◦ 68 15 53 (11%)
Enfin la table 5.3 estime le nombre de sources galactiques a` l’inte´rieur et a` l’exte´rieur
du plan galactique parmi les sources non-associe´es. On soustrait aux donne´es du cata-
logue 1FGL le mode`le extragalactique ge´ne´re´, ce qui nous permet d’obtenir un mode`le des
sources galactiques que l’on inte`gre a` |b| <10˚ et a` |b| >10˚ afin d’obtenir une estimation
des sources galactiques dans ces 2 bandes en latitudes.
On obtient 318 sources galactiques a` |b| <10˚ dont 124 ont e´te´ associe´es. On de´duit
alors qu’il reste 194 sources galactiques a` |b| <10˚ parmi les 485 sources non-associe´es (soit
40% des sources non-associe´es).
A |b| >10˚ , le mode`le galactique pre´dit 68 sources galactiques et seulement 15 sources
galactiques sont associe´es. On de´duit alors qu’il reste 53 sources galactiques parmi les
sources non-associe´es a` |b| >10˚ ce qui repre´sente 11 % des sources.
D’apre`s la table 5.1, le catalogue 1FGL contient environ 27 % de sources galactiques.
Le mode`le pre´dit 386 sources, et parmi ces 386 sources, 247 sont non-associe´es (soit 64%
des 386 sources). Une large fraction des sources galactiques restent donc non-associe´es
meˆme a` haute latitude ou` l’e´mission diffuse est moins intense. De manie`re ge´ne´rale, on
pense que la tre`s grande partie des sources galactiques visibles avec Fermi devraient eˆtre
des pulsars.
L’ensemble de ces re´sultats seront prochainement publie´s dans [30]. En conclusion, on
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estime a` 74% le pourcentage de sources extragalactiques (AGN et plus particulie`rement
des blazars) dans le catalogue 1FGL contre 26% pour les sources galactiques (pulsars
typiquement). De plus, on estime que, parmi les sources non-associe´es, les populations
galactiques et extragalactiques sont a` peu pre`s e´gales (51% et 49% des 485 sources non-
associe´es respectivement).
5.3 Etude spectrale des sources
Dans cette section, on se propose de re´aliser une e´tude spectrale des sources dans le
but d’essayer de contraindre la nature des sources : galactiques ou extragalactiques. On
conside`re que la majorite´ des sources galactiques sont des pulsars, et nous allons de´finir
dans cette e´tude un crite`re de pulsarite´. Dans le meˆme but, on estime que les sources
extragalactiques sont des AGN et particulie`rement des blazars (BL Lac et FSRQ), et nous
allons de´finir de meˆme des crite`res de blazarite´.
On constate que le spectre des sources γ de´tecte´es par le LAT peut eˆtre ajuste´ avec
une loi de puissance avec un indice spectral ne´gatif. Cependant cet ajustement n’est pas
parfait et, selon la nature de la source, une autre forme spectrale sera mieux adapte´e.
En effet, les spectres des pulsars suivent de manie`re ge´ne´rale une loi de puissance avec
une coupure exponentielle avec une e´nergie de coupure allant de 1 GeV a` 3 GeV (voir le
spectre du pulsar Ve´la sur la figure 5.8). De meˆme, les spectres des blazars sont parfois
mieux ajuste´s par une loi de puissance avec rupture de pente. (voir figure 5.9).
Figure 5.8 Spectre en e´nergie du pulsar Ve´la. On constate que la loi de puissance avec
coupure exponentielle ajuste les donne´es Fermi/LAT. Figure extraite de [11].
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Figure 5.9 Spectre en ν Fν de 2 blazars connus : 3C 454.3 et AO 0235+164. La ligne pleine
est la loi de puissance ajuste´e, la ligne pleine e´paisse est la loi de puissance avec rupture
de pente ajuste´e et la ligne en pointille´s est la loi logarithmique parabolique ajuste´e. On
constate que meilleur ajustement est obtenu avec la loi de puissance avec rupture de pente.
Figure extraite de [24].
5.3. ETUDE SPECTRALE DES SOURCES 109
Cependant ne connaissant pas la nature des sources non-associe´es, on ge´ne`rera des
spectres en loi de puissance. De plus, l’indice de courbure (de´fini dans l’e´quation 4.1) et
la figure 4.9 devraient pouvoir nous aider a` contraindre la nature des sources.
5.3.1 Etude de la distribution des indices spectraux des pulsars et bla-
zars identifie´s du catalogue 1FGL
Dans cette premie`re e´tude spectrale, nous allons comparer les distributions des indices
spectraux ajuste´s sur une loi de puissance, des populations galactiques et extragalactiques.
On basera cette e´tude sur un e´chantillon de sources connues de pulsars et de blazars afin
d’essayer de contraindre spectralement les deux populations, et ce avant d’e´tendre ces
re´sultats aux sources non-associe´es.
L’e´chantillon des sources galactiques utilise´ est constitue´ de pulsars de´tecte´s et iden-
tifie´s graˆce a` leur pulsation. Les pulsars repre´sentent la majorite´ des sources galactiques
γ identifie´es a` l’exception de 3 binaires X (voir [52], [13] et [46]) et de quelques restes de
supernovae (voir [2]).
L’e´chantillon de sources extragalactiques utilise´es dans cette e´tude contient uniquement
des blazars. En effet la seule classe de sources extragalactiques clairement identifie´e est
celle des blazars [28], mis a` part quelques galaxies starburst ou radio-galaxies qui ont e´te´
identifie´es (comme Cen A voir [5]). De plus parmi les AGN, les blazars sont clairement
identifie´s comme des e´metteurs γ alors que les autres types d’AGN sont uniquement as-
socie´s spatialement (exception pour une galaxie Seyfert [55]). L’e´chantillon des blazars que
l’on utilise contient des BL Lac et des FSRQ.
Figure 5.10 Distributions normalise´es des indices spectraux du catalogue 1FGL des pul-
sars et des blazars pour la bande E>200 MeV.
En premie`re approche, on re´alise les distributions des indices spectraux a` partir du
catalogue 1FGL. On re´alise une distribution normalise´e des populations de pulsars et de
blazars en utilisant les indices spectraux ajuste´s dans le catalogue 1FGL. On constate
nettement sur cette distribution donne´e par la figure 5.10 que l’on peut se´parer les 2 po-
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Figure 5.11 Probabilite´ d’une source d’eˆtre un blazar en fonction de l’indice spectral du
catalogue (seuil a` 80%).
pulations pour des indices spectraux issus du catalogue 1FGL tre`s durs ou tre`s mous.
On de´finit la probabilite´ de blazarite´ f d’une source en fonction de l’indice spectral
par la fonction : f(Γ) = Nblazar(Γ)Nblazar(Γ)+Npulsar(Γ) , ou` Nblazar(Γ) est le nombre de blazars norma-
lise´s par intervalle d’indice spectral et Npulsar(Γ) est le nombre de pulsars normalise´s par
intervalle d’indice spectral. On de´cide de prendre comme seuil d’identification 80% (tout
comme pour les associations du catalogue 1FGL). Dans la suite de cette e´tude spectrale,
on se tiendra a` cette valeur de 80% de probabilite´.
La fonction f(Γ) est illustre´e par la figure 5.11. On estime alors que les sources γ ayant un
indice spectral 1FGL Γ1FGL <-2,56 et Γ1FGL >-1,89 sont conside´re´es comme des blazars.
Ensuite, on tente d’exploiter selon une autre approche l’information spectrale sur la
nature des sources. Pour cela, on de´veloppe une chaˆıne de traitement automatique utilisant
la paralle´lisation d’une taˆche sur plusieurs processeurs. Paralle´liser les taˆches est ne´cessaire
afin de traiter dans un de´lai correct l’ensemble des 1451 sources contenues dans le cata-
logue 1FGL. Cette chaˆıne de traitement re´alise un ajustement du flux de chaque source
de´tecte´e en utilisant une loi de puissance entre les e´nergies E = 200MeV et E = 3GeV. Elle
exploite des re´gions d’inte´reˆts de 5◦ de rayon ou` les diffus galactiques et extragalactiques
sont fixe´s et les flux ainsi que les indices spectraux des sources de la re´gion d’inte´reˆt sont
laisse´s libres (afin d’eˆtre ajuste´s). L’organigramme 5.15 sche´matise l’ensemble de la chaˆıne
de traitement.
On souhaite, a` travers cette de´marche, de´terminer l’indice spectral des sources unique-
ment a` basse e´nergie (E<3 GeV) afin d’e´viter la zone de coupure exponentielle des pulsars
qui devrait se trouver a` une e´nergie de l’ordre du GeV. On espe`re ainsi trouver des indices
spectraux plus durs (centre´s typiquement sur Γ=-2) pour les pulsars tout en e´vitant cette
coupure exponentielle. Les blazars posse`dent eux aussi une coupure en flux, mais cette
rupture de pente est moins rude que la coupure exponentielle. On s’attend a` des indices
spectraux autour de Γ=-2,3. De plus, la borne e´nerge´tique infe´rieure est fixe´e a` 200MeV
dans le but d’e´viter les incertitudes dues a` la forte chute de la surface efficace en dessous
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de 200MeV.
Cette me´thode posse`de cependant des de´savantages car les sources n’e´mettant pas ou
peu a` basse e´nergie ne seront pas de´tecte´es et l’ajustement du flux a` basse e´nergie par
le maximum de vraisemblance donnera des valeurs errone´es. La distribution des indices
spectraux ajuste´s a` basse e´nergie pour les 2 populations de sources est donne´e par la figure
5.12. La probabilite´ f(Γ) de blazarite´ de´finie pre´ce´demment est illustre´e par la figure 5.13.
La figure 5.14 pre´sente l’indice spectral du catalogue en fonction de celui ajuste´ a` basse
e´nergie.
Figure 5.12 Distributions normalise´es des indices spectraux des pulsars et des blazars
ajuste´s sur une bande e´nerge´tique 200 MeV < E < 3 GeV (seuil a` 80%).
Figure 5.13 Probabilite´ d’une source d’eˆtre un blazar en fonction de l’indice spectral
ajuste´ sur une bande e´nerge´tique 200 MeV < E < 3 GeV.
Comme attendu, la distribution des pulsars s’est effectivement de´place´ vers des indices
spectraux plus durs par rapport a` la distribution du catalogue donne´e par la figure 5.12.
On note sur la figure 5.12 la pre´sence de pulsars avec des indices spectraux a` basse e´nergie
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Figure 5.14 Indice spectral du catalogue 1FGL en fonction de l’indice spectral ajuste´ a`
basse e´nergie.
Γ<3GeV ≈-2,4. Ces pulsars sont des cas particuliers. Leur indice spectral dans le catalogue
1FGL e´tait de´ja` tre`s mou (Γ1FGL ≈-2,6), et donc nous avons bien observe´ un durcissement
de leur indice spectral a` basse e´nergie.
En meˆme temps, les indices spectraux des blazars sont globalement affecte´s par la li-
mitation de la bande en e´nergie. Environ un tiers des blazars ne sont pas affecte´s par la
limitation a` basse e´nergie, un second tiers subit un de´calage vers des indices spectraux plus
durs et enfin le dernier tiers subit un de´calage vers des indices plus mous. Ainsi un tiers des
blazars e´met plutoˆt a` E<3GeV (ceux subissant un de´calage vers les indices durs), un autre
tiers e´met plutoˆt a` E>3 GeV (de´calage vers les indices mous) et enfin le dernier tiers e´met
a` basse et haute e´nergie. Ceci explique la dispersion des blazars observe´e sur la figure 5.14.
Concernant les sources non-associe´es posse´dant un indice spectral ajuste´ a` basse e´nergie
avec Γ<3GeV <-2,48 (voir figure 5.13 et en prenant en compte les rares pulsars a` spectre
mou), il est peu probable que ces sources soient des pulsars.
Ainsi en utilisant les indices spectraux du catalogue 1FGL pour les sources non-
associe´es, on peut conside´rer que les sources pre´sentant des indices Γ <-2,56 et Γ >-1,89
ne sont probablement pas des pulsars.
De meˆme que les sources non-associe´es pre´sentant un indice spectral a` basse e´nergie
Γ<3GeV <-2,48 ne sont pas non plus des pulsars.
Nous savons que les pulsars ont des indices spectraux durs (Γ ≈-1,8) et que leurs
ne´buleuses de vents ont des indices plutoˆt mous (Γ ≈-2,5) (voir [99]). Il est important
de noter que cette affirmation n’est pas valable pour la ne´buleuse de vents du pulsar du
Crabe (voir [20]). Ainsi les sources non-associe´es, n’e´tant pas des pulsars selon les e´tudes
pre´ce´dentes, pourraient a` priori eˆtre des ne´buleuses de vents de pulsars du fait de leurs
indices spectraux. Toutefois la se´paration angulaire entre l’e´mission du pulsar et celle de
la ne´buleuse est trop petite et, mis a` part quelques rares cas connus (Ve´la, Crabe), les
deux e´missions γ sont confondues et traite´es ensemble.
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Finalement, en utilisant pour les distributions spectrales des indices spectraux four-
nis par le catalogue 1FGL ou ceux a` basse e´nergie, on re´alise la distribution des indices
spectraux des pulsars et de leurs ne´buleuses de vents. Ainsi mis a` part les blazars, il y a
peu de candidats parmi les sources ≪ qui ne sont pas des pulsars ≫ . Les binaires X et les
restes de supernovae sont peu nombreuses. Finalement les sources non-associe´es ≪ qui ne
sont pas des pulsars ≫ sont probablement des AGN et plus particulie`rement des blazars.
Malheureusement on ne peut pas affirmer de manie`re suˆre que ces sources soient des
blazars et proce´der a` leur identification avec cette e´tude spectrale. On introduit donc le
terme d’association spectrale. Les sources ve´rifiant une des 2 conditions ci-dessous, seront
associe´es spectralement a` des blazars.
1. Γ1FGL <-2,56 ou Γ1FGL >-1,89
2. ΓE<3GeV <-2,48
5.3.2 Etude de la coupure exponentielle des pulsars
Un autre crite`re de discrimination peut intervenir : il s’agit de la courbure du spectre
par rapport a` une loi de puissance, telle qu’elle a e´te´ mesure´e par le parame`tre C du
catalogue 1FGL. Comme on peut le voir sur la figure 4.9 dans la section 4.1.7, les pulsars
posse`dent des indices de courbure C beaucoup plus e´leve´s que la plupart des sources en
raison de leurs spectres avec une coupure exponentielle. On re´alise les distributions de C
pour les blazars et les pulsars. Ces distributions sont illustre´es sur la figure 5.16.
Sur la figure 5.16, on voit que la coupure en C pour distinguer blazars et pulsars de-
vrait se situer aux alentours de C=15. Cependant, afin de quantifier pre´cise´ment cette




, ou` Nblazar(C) est le nombre de blazars normalise´s par inter-
valle d’indice de courbure et Npulsar(C) est le nombre de pulsars normalise´s par intervalle
d’indice de courbure. On obtient pour la probabilite´ p(C) : voir figure 5.17.
On de´finit une limite a` 80 % pour re´aliser une association spectrale de pulsars. La
limite pour p(C)=0,8 correspond a` C=12 (voir la figure 5.17).
En utilisant l’indice de courbure C du catalogue 1FGL, on peut de´finir un crite`re de
pulsarite´ des sources non-associe´es. Les sources non-associe´es posse´dant un indice de
courbure C>12 seront associe´es spectralement a` des pulsars.
Un autre indicateur de la courbure des spectres est obtenu en ajustant le flux supe´rieur
a` 100 MeV dans 2 bandes e´nerge´tiques a` haute et basse e´nergies (200MeV<E<3GeV et
3GeV<E<30GeV) et en re´alisant le rapport entre ces 2 flux.
Pour re´aliser ce rapport, il suffit de reprendre la meˆme chaˆıne de traitement utilise´e dans
la section 5.3.1 de´finie par l’organigramme de la figure 5.15 et de refaire l’e´tude pour
3GeV<E<30GeV.
Pour les pulsars qui ont une coupure a` une e´nergie de l’ordre du GeV, l’indice spectral
ajuste´ a` haute e´nergie devrait eˆtre tre`s mou car il devrait n’y avoir que peu de pho-
tons a` haute e´nergie a` cause de la coupure exponentielle dans le spectre des pulsars. En
conse´quence, le flux>100MeV ajuste´ a` haute e´nergie avec un tel indice spectral devrait eˆtre
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Figure 5.15 Organigramme repre´sentant l’ensemble de la proce´dure pour ge´ne´rer un
catalogue avec les flux et indices spectraux ajuste´s sur 11 mois de donne´es dans une bande
en e´nergie particulie`re et des re´gions d’inte´reˆt de 5◦ de rayon. Les cylindres sont les fichiers
de donne´es et les rectangles sont les programmes effectuant la taˆche qui leur est assigne´e.
Les fle`ches bleues indiquent une entre´e de donne´es dans un processus, les fle`ches rouges
indiquent la ge´ne´ration d’un re´sultat. La fle`che jaune indique la boucle sur toutes les
sources du catalogue.
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Figure 5.16 Distributions normalise´es des indices de courbure C du catalogue 1FGL pour
les populations de blazars et de pulsars
Figure 5.17 Probabilite´ p(C) de pulsarite´ en fonction de l’indice de courbure C
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largement supe´rieur au flux>100MeV ajuste´ a` basse e´nergie.
On re´alise alors la distribution normalise´e des 2 populations du rapport R de´fini par
l’e´quation 5.9 entre le flux>100MeV ajuste´ a` basse e´nergie sur celui ajuste´ a` haute e´nergie.
On s’attend a` ce que les valeurs de R pour les pulsars soient tre`s e´leve´es. Les distributions
de R sur les 2 populations de sources sont donne´es par la figure 5.18.
R =
flux>100MeV ajuste´ sur 3GeV<E<30GeV
flux>100MeV ajuste´ sur 200MeV<E<3GeV
(5.9)
Figure 5.18 Distributions normalise´es du rapport R entre les flux>100MeV ajuste´s sur
200MeV<E<3GeV et les flux>100MeV ajuste´s sur 3GeV<E<30GeV pour les populations
de pulsars et blazars.
On constate sur la figure 5.18, que nous obtenons bien les re´sultats attendus, les pulsars
pre´sentent tous un rapport R>1. On peut alors de´finir un crite`re de blazarite´ B de´pendant
de R de´fini par : B(R) = Nblazar(R)Nblazar(R)+Npulsar(R) ,ou` Nblazar(R) est le nombre de blazars nor-
malise´s par intervalle de R et Npulsar(R) est le nombre de pulsars normalise´s par intervalle
de R. On re´alise la distribution de B(R) en fonction du rapport de durete´ R illustre´e par
la figure 5.19.
On de´finit alors une probabilite´ de blazarite´ a` B(R)=0,8, ce qui correspond a` un rap-
port Rlimite=1,2. Parmi les sources non-associe´es, celles pre´sentant R< 1,2 seront associe´es
spectralement par la suite a` des blazars.
5.3.3 Comparaison des populations de blazars
Les blazars se divisent en 2 classes : les FSRQ et les BL Lac. Ces deux classes ont
des proprie´te´s diffe´rentes et sont classe´es en fonction de leur intensite´ et de leur indice
spectral (voir la se´quence des blazars sur la figure 1.17). Les FSRQ pre´sentent des flux
plus intenses ainsi qu’une variabilite´ plus marque´e que les BL Lac.
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Figure 5.19 Distribution de B(R) en fonction du rapport R pour les blazars.
Figure 5.20 Distributions des indices spectraux des blazars : FSRQ et des BL Lac. Figure
extraite de [28] (en pointille´s, une sous-classe de BL Lac, les LBLs : Low-frequency peaked
BL Lac).
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Dans le cadre de la collaboration Fermi/LAT, nous avons conduit une e´tude sur les
distributions des indices spectraux pour ces deux classes de blazars (voir [24]). En re´alisant
les distributions spectrales montre´es sur la figure 5.20 (extraite de [28]) on constate net-
tement la diffe´rence entre les FSRQ et les BL Lac. La distribution des indices spectraux
du catalogue 1FGL des FSRQ est centre´e sur -2,5, tandis que celle des BL Lac est centre´e
sur -2.
Une e´tude plus comple`te sur ces 2 classes de blazars (voir [98]) a confirme´ que les FSRQ
et les BL Lac ont des indices spectraux significativement diffe´rents. Les FSRQ ont en
moyenne un indice spectral centre´ sur -2,48±0,02 et les BL Lac ont une indice spectral
centre´ sur -2,18±0,02.
Si on connaˆıt la nature extragalactique d’une source, on peut donc en de´duire, graˆce
a` son indice spectral, sa nature en tant que BL Lac ou FSRQ et ce, en prenant en compte
l’hypothe`se que toutes les sources extragalactiques de´tecte´es par Fermi/LAT sont des bla-
zars.
On re´alise sur notre e´chantillon de blazars la distribution normalise´e des indices spec-
traux normalise´s pour les populations BL Lac et FSRQ. Les distributions normalise´es des
indices spectraux pour les FSRQ et BL Lac sont fournies par la figure 5.21. Ces distribu-
tions ont e´te´ re´alise´es sur des e´chantillons plus re´cents de blazars (et donc plus complets)
que ceux publie´s dans [28]. Toutefois, on constate que les 2 figures 5.20 et 5.21 sont tout
a` fait similaires.
Figure 5.21 Distributions des indices spectraux des blazars : FSRQ et des BL Lac.
La figure 5.21 permet d’introduire, a` l’aide d’une probabilite´, un seuil a` partir duquel
une source non-associe´e de nature extragalactique est un FSRQ ainsi qu’un autre seuil
pour les BL Lac. On de´finit alors 2 probabilite´s illustre´es sur la figure 5.22 :
1. BLLac(Γ) = NBLLac(Γ)NBLLac(Γ)+NFSRQ(Γ) , ou` NBLLac(Γ) est le nombre de BL Lac normalise´
par intervalle de Γ et NFSRQ(Γ) est le nombre de FSRQ normalise´ par intervalle de





, ou` NBLLac(Γ) est le nombre de BL Lac normalise´
par intervalle de Γ et NFSRQ(Γ) est le nombre de FSRQ normalise´ par intervalle de
Γ.
Figure 5.22 Probabilite´ pour les blazars en fonction de l’indice spectral Γ d’eˆtre un FSRQ
ou un BL Lac.
En partant de la figure 5.22, on de´finit deux seuils avec une probabilite´ a` 80 %. Les
sources associe´es spectralement comme blazars avec un indice 1FGL Γ1FGL < -2,41 seront
associe´es comme FSRQ, tandis que celles ve´rifiant Γ1FGL > -2,13 seront associe´es comme
BL Lac. Quant aux sources associe´es spectralement comme blazars avec un indice spectral
1FGL compris entre ces 2 bornes, nous ne pouvons pas encore nous prononcer sur leur
nature.
Pour conclure l’e´tude spectrale des sources non-associe´es, nous avons de´fini plusieurs
conditions qui permettront par la suite (dans la section 5.5) de proce´der a` une classifica-
tion des sources non-associe´es :
1. les sources non-associe´es ve´rifiant Γ1FGL <-2,56 ou Γ1FGL >-1,89 sont spectralement
associe´es a` des blazars.
2. les sources non-associe´es ve´rifiant Γ<3GeV <-2,4 sont spectralement associe´es a` des
blazars.
3. les sources non-associe´es ve´rifiant C>12 sont spectralement associe´es a` des pulsars.
4. les sources non-associe´es ve´rifiant R<1,2 sont spectralement associe´es a` des blazars.
5. les sources non-associe´es qui sont spectralement associe´es a` des blazars et ve´rifiant
Γ1FGL <-2,41 sont spectralement associe´es a` des FSRQ.
6. les sources non-associe´es qui sont spectralement associe´es a` des blazars et ve´rifiant
Γ1FGL >-2,13 sont spectralement associe´es a` des BL Lac.
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7. Les sources non-associe´es dont on ne peut de´finir R parce qu’elle n’ont pas de photon
a` E>3GeV seront qualifie´es de sources e´mettrice a` basse e´nergie.
8. Les sources non-associe´es dont on ne peut de´finir R parce qu’elle n’ont pas de photon
a` E<3GeV seront qualifie´es de sources e´mettrice a` haute e´nergie.
9. Les sources non-associe´es dont on ne peut de´finir R parce qu’elle n’ont pas de photon
a` E<3GeV ni a` E>3GeV seront qualifie´es de sources ne posse´dant pas une assez
bonne statistique pour eˆtre exploite´es.
5.4 Etude de la variabilite´ des sources
L’objectif de cette section est la caracte´risation de la variabilite´ des sources. Les
sources de´tecte´es variables en γ avec Fermi/LAT sont en quasi-totalite´ des AGN et plus
spe´cifiquement des blazars. En partant de l’hypothe`se que toutes les sources variables
sont des AGN et plus spe´cifiquement des blazars, on comprend mieux l’ide´e de tester la
variabilite´ des sources pour en de´terminer leur nature.
5.4.1 La variabilite´ des sources dans le catalogue 1FGL
Telle que mentionne´e dans la section 4.1.7, la variabilite´ des sources a e´te´ quantifie´e
dans le catalogue 1FGL. Pour le catalogue 1FGL, le crite`re utilise´ pour caracte´riser la
variabilite´ des sources est un test χ2 (voir 4.2). Ce test a e´te´ utilise´ sur un de´coupage men-
suel des donne´es, re´sultant en des courbes de lumie`re avec 11 mesures, ce qui correspond a`
10 degre´s de liberte´ pour le test χ2. Ainsi, une valeur V>23,2 correspond a` une variabilite´
de´tecte´e a` un niveau de confiance de 99 % (voir section 4.1.7).
Parmi les sources non-associe´es du catalogue 1FGL, 11 satisfont ce crite`re. Les re´sultats
sont re´sume´s dans la table 5.4 (colonne V). Lorsqu’une source de la table passe le crite`re
de variabilite´, la valeur est indique´e en gras.
5.4.2 Ge´ne´ration des courbes de lumie`re
Pour quantifier la variabilite´ des sources, on met au point une chaˆıne de traitement de
donne´es utilisant la paralle´lisation des processeurs afin de pouvoir ge´ne´rer les courbes de
lumie`re des 1451 sources du catalogue 1FGL.
Tout d’abord on conc¸oit une proce´dure qui permet de de´couper les donne´es FT1 et
de ge´ne´rer les fichiers ltcube associe´s a` ces fichiers de photons. Il n’est pas ne´cessaire de
de´couper le fichier FT2 de l’attitude du satellite, il est compatible avec tous les intervalles
de temps compris entre son de´but et sa fin. On utilisera donc le FT2 des 11 mois de donne´es.
Une fois les donne´es mises en place pour 3 e´chelles de temps diffe´rentes (mois, bimen-
suelle et hebdomadaire), on met en place la chaˆıne de traitement qui ge´ne´rera les courbes
de lumie`re.
Tout d’abord, on de´finit les re´gions d’inte´reˆt (1451 re´gions d’inte´reˆt car 1451 sources) que
l’on va utiliser. La source dont on cherche a` ge´ne´rer la courbe de lumie`re sera positionne´e
au centre de la re´gion d’inte´reˆt, et les autres sources situe´es a` moins de 5◦ de cette position
centrale seront aussi incluses dans le mode`le au format XML de la re´gion d’inte´reˆt.
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Une fois les re´gions d’inte´reˆt cre´e´es, on de´finit une taˆche qui est paralle´lise´e sur plu-
sieurs microprocesseurs afin de re´duire le temps de calcul. Par exemple, avec un temps de
calcul de 3 minutes pour chaque intervalle temporel et pour chaque source, on arrive a` un
temps total de 3×48×1451 ≈ 145 jours CPU pour cre´er les courbes de lumie`re hebdoma-
daires. En utilisant 10 processeurs sur une grappe de calcul, ce temps a pu eˆtre limite´ a`
environ 2 semaines. La proce´dure de calcul pour ge´ne´rer les courbes de lumie`re est illustre´e
sur l’organigramme 5.23.
L’ajustement du flux des sources est re´alise´ sur une re´gion de 5◦ autour de la source
centrale, entre un temps de de´part et de fin, qui correspond a` l’intervalle temporel et une
bande e´nerge´tique allant de 200 MeV a` 20 GeV. On se´lectionne les photons a` partir de
200 MeV pour e´viter la chute de la section efficace en dessous de 200 MeV, et jusqu’a` 20
GeV maximum a` cause du manque de statistiques a` haute e´nergie.
Le fait de se´lectionner une re´gion d’inte´reˆt de seulement 5◦ limite conside´rablement
le temps de calcul. Cependant, pour une re´gion aussi petite, la se´paration des compo-
santes diffuses est assez difficile a` basse e´nergie, a` cause de l’e´talement important de la
re´ponse instrumentale de l’ordre du degre´ a` 200 MeV (voir figure 2.4). Le niveau pre´cis des
e´missions diffuses n’est cependant pas requis pour une e´tude de la variabilite´ des sources.
On s’inte´resse uniquement aux variations relatives du flux γ en fonction du temps, pour
cette raison, la normalisation des composantes diffuses a e´te´ fixe´e a` 1, c’est-a`-dire a` leur ni-
veau nominal obtenu par l’ajustement global aux donne´es Fermi sur toute la vouˆte ce´leste.
C’est pourquoi, toujours dans le but de minimiser le temps de calcul, on fixe les valeurs
des indices spectraux des sources de la re´gion d’inte´reˆt aux valeurs moyennes re´pertorie´es
dans le catalogue 1FGL. En revanche, le flux de toutes les sources de la re´gion d’inte´reˆt
est ajuste´ afin de ne pas introduire de fausses variabilite´s dans le cas ou` une source voisine
de la source centrale serait elle-meˆme variable.
Une fois les flux de chaque intervalle temporel ajuste´s, on ajuste le flux sur l’ensemble
des donne´es (11 mois) afin d’obtenir le flux moyen sur cette pe´riode. Pour quantifier la
variabilite´ des sources a` l’aide de crite`res de´crits ci-apre`s, nous ne pouvons pas utiliser le
flux moyen fourni par le catalogue 1FGL car le flux 1FGL n’a pas e´te´ de´termine´ de la
meˆme manie`re (voir section 4.1.6).
A ce stade, pour la source centrale de la re´gion d’inte´reˆt, le flux et l’erreur statistique
ont e´te´ de´termine´s pour chaque intervalle temporel ainsi que sur l’ensemble des donne´es.
Cependant, l’erreur syste´matique a e´te´ estime´e pour chaque source a` environ 3% du flux de
la source (voir section 4.1.7). C’est la raison pour laquelle, pour chaque intervalle tempo-
rel, on modifie la valeur de l’erreur en ajoutant line´airement a` l’erreur statistique l’erreur
syste´matique e´gale a` 3% du flux (voir e´quation 5.10).
ǫi = ǫstatistique + Fluxi ∗ 0, 03 (5.10)
Enfin, une dernie`re taˆche cre´e le fichier FITS final de la courbe de lumie`re de la source
contenant le flux, l’erreur globale (voir l’e´quation 5.10), le TS pour chaque intervalle tem-
porel, ainsi que pour les 11 mois de donne´es, l’indice spectral et la position de la source
(en coordonne´es e´quatoriales : ra/dec et galactiques : l,b).
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Figure 5.23 Organigramme repre´sentant l’ensemble de la proce´dure pour les 1451 courbes
de lumie`re du catalogue 1FGL. Cette proce´dure est applicable a` diverses e´chelles de temps.
Les cylindres sont les fichiers de donne´es et les rectangles sont les programmes effectuant
la taˆche qui leur est assigne´e. Les fle`ches bleues indiquent une entre´e de donne´es dans un
processus, les fle`ches rouges indiquent la ge´ne´ration d’un re´sultat. La fle`che jaune indique
une ite´ration (boucle for).
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On ge´ne`re a` l’aide de cette proce´dure l’ensemble des courbes de lumie`re des 1451
sources contenues dans le catalogue 1FGL sur 3 e´chelles de temps : mensuelle, bimensuelle
et hebdomadaire. A titre d’exemple, on pre´sente les courbes de lumie`re du blazar 3C 454.3
et du pulsar Ve´la sur la figure 5.24. On discutera, plus loin dans cette section, des valeurs
affiche´es ainsi que du FLLA (Flux Low Level Activity, soit en franc¸ais : le Flux de basse
activite´ de la source). La ligne en pointille´ est le flux moyen ajuste´ sur 11 mois de donne´es
et le χ2 calcule´ est e´galement affiche´.
On constate nettement la variabilite´ du blazar et la stabilite´ du pulsar.
Figure 5.24 Courbes de lumie`re mensuelle du blazar 3C 454,3 (a` gauche) et du pulsar
Ve´la (a` droite). La ligne en pointille´ (Fav) est la valeur moyenne ajuste´e sur 11 mois de
donne´es par notre proce´dure. Les valeurs affiche´es pour 3C454.3 ainsi que le FLLA seront
explicite´s plus loin.
5.4.3 Traitement des courbes de lumie`re, de´tection de la variabilite´
Pour traiter les 3 × 1451 courbes de lumie`re, on re´alise une proce´dure en IDL. Cette
proce´dure est la suite de la chaˆıne de traitement qui ge´ne`re les courbes de lumie`re, de
meˆme que cette dernie`re est la suite de celle qui de´coupe les donne´es en intervalles tem-
porels.
Ainsi, on a de´finie trois e´tapes distinctes dans notre e´tude temporelle : ge´ne´ration des
donne´es, ge´ne´ration des courbes de lumie`re puis traitement et analyse.
Cette proce´dure affiche les courbes de lumie`re et calcule la variabilite´ selon deux
crite`res : un test χ2 similaire a` celui mis en oeuvre pour le catalogue 1FGL, et un test de
Kolmogorov-Smirnov modifie´. Comme nous le verrons par la suite, nous avons modifie´ le
test χ2 par rapport a` celui du catalogue en utilisant de nouvelles limites supe´rieures pour
les intervalles non-significatifs et en utilisant le FLLA au lieu du flux moyen sur 11 mois.
Quant au test KS (KS pour Kolmogorov-Smirnov), c’est un test qui permet de tester la
similitude entre deux distributions donne´es. En l’occurrence, on teste a` l’aide du KS nos
courbes de lumie`re avec un mode`le de flux stable sur 11 mois de donne´es. Le KS est un
test cumulatif, ainsi, l’ordre des intervalles temporels a une influence sur le test. Le test
KS pre´sente donc un inte´reˆt supple´mentaire par rapport au χ2.
Dans la suite de cette section, nous allons de´velopper cette proce´dure de de´tection
de la variabilite´ des sources, puis nous conclurons sur les sources non-associe´es ainsi que
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sur leurs variabilite´s. L’ensemble de la proce´dure de traitement est re´sume´e sur l’organi-
gramme 5.27.
Traitement des limites supe´rieures
Une source hautement variable ou relativement faible n’est pas de´tecte´e d’une manie`re
significative pour chaque intervalle temporel, et la non-de´tection est une information im-
portante qui doit eˆtre prise en compte dans l’estimation de la variabilite´ des sources.
Une solution a` ce proble`me consiste a` remplacer, dans ces cas (TSi <1), les erreurs par
des limites supe´rieures en flux, me´thode qui a e´te´ utilise´e pour le catalogue 1FGL (voir
section 4.1.7). Cependant, nous avons remarque´ que, dans beaucoup de cas, les limites
supe´rieures e´taient sous-estime´es.
L’ajustement du flux des sources avec gtlike suppose que les flux sont ne´cessairement
positifs, ce qui pose un proble`me lorsque la solution du maximum de vraisemblance indique
un flux ne´gatif (ce qui peut arriver a` cause des fluctuations statistiques et l’existence d’une
e´mission diffuse). Ce genre de cas se pre´sente pour les sources particulie`rement faibles et,
par conse´quent, pour les intervalles temporels non-significatifs.
La figure 5.25 illustre ce proble`me concernant les calculs de limites supe´rieures. La
source A pre´sente une solution pour le maximum de vraisemblance ne´gative. Ainsi le flux
trouve´ pour cette source tendra vers 0 et cette source sera non-significative sur cet inter-
valle temporel. Lorsqu’on recherche la limite supe´rieure a` 1 σ, on se de´place le long de la
courbe de vraisemblance jusqu’a` s’eˆtre de´cale´ de δ=0,5. La limite supe´rieure correspond a`
la valeur du flux qu’aurait la source avec TS=1.
En partant de l’e´quation TS = 2∆L (voir e´quation 2.15) et TS=1, il faut donc se de´caler
sur la courbe de δ = 0, 5 pour obtenir la limite supe´rieure de la source.
En comparant les limites supe´rieures trouve´es pour la source A et la source B (plus puis-
sante), on constate que la limite supe´rieure de la source A est sous-estime´e.
On s’est aperc¸u que pour une part significative (environ 40 %) des sources 1FGL,
en particulier les plus faibles, les limites supe´rieures sont fausses ou bien trop basses. En
conse´quence, nous ne pouvons pas utiliser les limites supe´rieures telles qu’elles sont de´finies
(par la me´thode d’Helene [66]) car elles sont globalement sous-estime´es et leur utilisation
introduit un biais dans le calcul du χ2 et du KS et donc des variabilite´s fictives.
On se propose de remplacer les limites supe´rieures pour les intervalles temporels non-
significatifs (TS<1). On fait la moyenne des erreurs des trois flux des intervalles temporels
les moins significatifs mais avec TS>1. Ensuite, cette erreur moyenne´e est associe´e comme
erreur aux flux des intervalles temporels non-significatifs remplac¸ant les limites supe´rieures.
Ainsi tous les intervalles non significatifs ont la meˆme erreur associe´e. Cette erreur tient
compte de l’erreur syste´matique a` 3% du flux.
Dans l’hypothe`se ou` l’on a une source ne pre´sentant que deux intervalles significatifs, on
fait la moyenne des erreurs de ces deux intervalles, et si jamais on n’a qu’un seul intervalle
significatif, on associe l’erreur de cet unique intervalle significatif aux erreurs des inter-
valles non-significatifs.
Les valeurs des erreurs pour les intervalles non significatifs sont clairement plus e´leve´es
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Figure 5.25 Illustration des proble`mes de limites supe´rieures pour les intervalles temporels
non-significatifs.
que celles des limites supe´rieures. La figure 5.26 illustre ce constat. Ainsi en utilisant les
erreurs ≪ minimales ≫ au lieu des limites supe´rieures, on s’attend a` trouver moins de
sources variables.
Tel qu’il sera prochainement publie´ dans [30], le χ2 moyen des sources baissera, et on pas-
sera de 11 sources non-associe´es variables dans le catalogue 1FGL contre 7 seulement avec
un nouveau test χ2 utilisant ces erreurs au lieu des limites supe´rieures. En outre, aucune
≪ C ≫ source non-associe´e n’est variable contrairement a` un dans le catalogue 1FGL.
Figure 5.26 Erreur des intervalles non-significatifs en fonction des limites supe´rieures.
On uniquement a compare´ cette me´thode sur une e´chelle de temps mensuelle car il
n’existe pas dans le catalogue 1FGL de courbes de lumie`re sur d’autres e´chelles de temps.
Le constat que nous en avons fait e´tait que les limites supe´rieures e´taient sous-estime´es la
plupart du temps sur un ou quelques intervalles, ce qui suffisait a` augmenter le χ2 et ainsi
passer le test de variabilite´.
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Figure 5.27 Organigramme repre´sentant l’ensemble de la proce´dure de traitement des
1451 courbes de lumie`re ge´ne´re´es. Cette proce´dure est applicable a` diverses e´chelles de
temps. Les cylindres sont les fichiers de donne´es et les rectangles sont les programmes effec-
tuant la taˆche qui leur est assigne´e. Les fle`ches bleues indiquent une succession d’e´tapes, les
fle`ches rouges indiquent la ge´ne´ration d’un re´sultat. La fle`che jaune indique une ite´ration
(boucle for).
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Le Flux ≪ Low Level Activity ≫ (FLLA)
Pour le catalogue 1FGL, la variabilite´ d’une source a e´te´ estime´e en comparant le flux
mesure´ chaque mois au flux moyen Fav mesure´ sur la totalite´ des 11 mois. Dans la mesure
ou` beaucoup de sources variables passent d’un e´tat bas (faible flux) relativement stable
a` un e´tat e´ruptif avec une augmentation significative du flux, une approche alternative
consiste a` comparer le flux mensuel au flux dans l’e´tat bas, FLLA, ou` LLA signifie ≪ Low
Level Activity ≫ (niveau de basse activite´) de la source. On espe`re avoir une mesure plus
sensible qui permettra de mettre en e´vidence les e´ruptions (≪ flare ≫ en anglais) courtes
et faibles.
La figure 5.28 illustre la diffe´rence entre le flux moyen Fav et FLLA pour une source
variable.
Figure 5.28 Exemple de source variable avec Fav en noir et FLLA en rouge.






Une fois la significativite´ calcule´e avec le flux moyen sur 11 mois, on proce`de pour
chaque source de manie`re ite´rative.
1. Comme valeur de de´part, on suppose que FLLA=Fav.
2. On calcule, pour chaque intervalle i, la significativite´ ǫi de´finie par l’e´quation 5.11
de la de´viation du flux Fi par rapport au flux FLLA.
3. On exclut les intervalles i dont la significativite´ des e´carts est ǫi >1.
4. Ensuite, on recalcule FLLA sur les intervalles restants en re´alisant une moyenne









On continue ainsi de manie`re ite´rative jusqu’a` ce qu’il n’y ait plus d’intervalles avec
ǫi >1. La valeur FLLA re´sultant est retenue pour le calcul du χ
2
LLA.
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Afin de pouvoir interpre´ter les valeurs χ2 re´sultantes, nous effectuons des simulations
Monte-Carlo pour de´terminer les distributions χ2 et KS attendues pour les sources stables.
Dans ce but, on re´alise des simulations de la liste BSL [16] avec l’outil gtobssim. On
simule les 205 sources du catalogue BSL ainsi que les mode`les diffus avec gtobssim afin
d’obtenir un fichier de donne´es FT1 simulant le ciel de´tecte´ du BSL sous l’hypothe`se que
toutes les sources sont stables. Pour le fichier FT2, nous utilisons directement le fichier
correspondant aux 3 mois BSL.
On simule les sources avec des flux et des indices spectraux stables dans le temps afin
de tester le χ2 utilisant le FLLA. On introduit dans les simulations un bruit ale´atoire de´fini
par des sources tre`s faibles (graines) re´parties ale´atoirement sur le ciel simule´. On re´alise
cinq jeux de donne´es simule´es inde´pendamment afin d’e´valuer l’impact des fluctuations
statistiques sur les re´sultats.
En utilisant la proce´dure de´crite dans la section 5.4.2, on ge´ne`re les courbes de lumie`re
des 205 sources simule´es du BSL pour chacune des cinq simulations re´alise´es. Les e´tudes de
variabilite´ re´alise´es pour la liste BSL e´taient sur une e´chelle de temps de la semaine, ce qui
a pour conse´quence que le nombre d’intervalles temporels dans le cadre des simulations
est de treize, soit douze degre´s de liberte´. Avec douze degre´s de liberte´, 1% de fausses
de´tections correspond a` un seuil χ2 e´gal a` 26,2.
Validation du FLLA des sources stables
La figure 5.30 montre la distribution du nombre d’intervalles temporels retenus pour
le calcul de FLLA sur les sources stables simule´es. Pour environ 78% des sources, le cal-
cul du FLLA utilise la totalite´ des intervalles temporels, donc pour le gros des sources
Fav=FLLA. Environ 12% des sources utilisent douze intervalles temporels sur treize et
10% des sources utilisent entre six et onze intervalles.
On s’attend alors a` ce que la proce´dure ite´rative du calcul de FLLA donne, pour les
sources stables dans la plupart des cas, des valeurs identiques ou tre`s proches de celles de




LLA diffe`rent tre`s peu entre elles.
Distribution χ2LLA
A partir des courbes ge´ne´re´es et du calcul du FLLA, on remplace dans la formule du
χ2 le flux moyen ajuste´ sur 11 mois par le FLLA (voir l’e´quation 5.13). On re´alise alors la
distribution du χ2 pour les sources BSL simule´es et on compare cette dernie`re avec la distri-
bution the´orique donne´e par l’e´quation 5.14. Tout comme dans le catalogue 1FGL, dans le
BSL la limite pour le χ2limite est d’avoir moins de 1% de sources faussement variables. Avec
13 intervalles temporels, la limite pour le BSL est de : χ2limite=26,2 (de´fini par l’e´quation
5.14 ou` n est le degre´ de liberte´, et Γ la fonction Gamma). On cherche la limite de 1% de








5.4. ETUDE DE LA VARIABILITE´ DES SOURCES 129
Figure 5.29 Histogramme du nombre d’intervalles utilise´s dans le calcul du FLLA pour












Figure 5.30 Distribution du χ2 pour 1 des 5 simulations BSL superpose´e a` la distribution
the´orique du χ2 donne´e par l’e´quation 5.14.
La figure 5.30 montre la distribution du χ2 the´orique avec douze degre´s de liberte´ ainsi
que la distribution du χ2LLA. Pour 1% de fausses variabilite´s avec douze degre´s de liberte´,
la valeur du seuil the´orique est de χ2=26,2. Pour cette simulation, le seuil trouve´ pour 1%
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de fausses variabilite´s est de χ2LLA=24,5.
Sur l’ensemble des cinq simulations, on re´alise la moyenne des seuils limites trouve´s
et on trouve une valeur moyenne du χ2limite= 23,5. Ce χ
2
limite est en dessous du χ
2
limite
the´orique. La de´tection de la variabilite´ des sources, en n’utilisant pas les limites supe´rieures
(remplace´es par des erreurs comme de´crite section 5.4.3) et en utilisant le FLLA au lieu de
Fav, est valide´e a` l’aide des simulations.
D’apre`s les valeurs trouve´es, on pourrait meˆme utiliser χ2limite= 23,5. Cependant, afin
de rester homoge`ne avec le catalogue, on garde comme limite de de´tection de la variabilite´
la valeur du χ2 the´orique. On peut voir, sur la figure 5.31, les diffe´rentes valeurs dont nous
avons discute´ dans cette section.
Au final sur une e´chelle du mois, on trouve avec cette nouvelle me´thode seize sources
variables parmi les sources non-associe´es et 4 autres parmi les C sources non-associe´es. Ces
re´sultats sont contenus dans la table 5.4 et, plus pre´cise´ment, dans la colonne ≪ New χ2
monthly ≫ .
Figure 5.31 Exemple de courbe de lumie`re mettant en avant : la significativite´ ǫi pre´sente´e
dans l’e´quation 5.11 (au-dessus des points de la courbe de lumie`re, uniquement si ǫi > 2),
la valeur du flux moyen Fav puis en dessous le FLLA , ainsi que le χ
2
LLA. Les losanges sont
les intervalles de temps non-significatifs (TS<1).
Test de Kolmogorov-Smirnov (KS)
Le crite`re χ2, utilise´ pour le catalogue 1FGL et dans ce travail, ne tient pas compte
de l’ordre temporel des intervalles i, car seule la somme sur les e´carts par intervalle inter-
vient dans le calcul du χ2. Ainsi, si on permute certains intervalles, la valeur du χ2 reste
inchange´e.
Cependant dans la nature, l’ordre des intervalles joue un roˆle et contient une information
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importante sur la variabilite´ des sources. Souvent la variabilite´ n’est pas erratique. Par
exemple, une source γ peut rentrer en e´ruption puis voir son flux de´cliner lentement sur
plusieurs mois vers le niveau initial.
De la meˆme manie`re, en plus du χ2, pour permettre d’e´tendre la de´tection de la va-
riabilite´ a` un autre crite`re, on introduit un test KS modifie´.
Le test KS est une distribution cumule´e et normalise´e des flux que l’on compare a` une
autre distribution cumule´e et normalise´e. Dans notre cas, puisqu’on teste la variabilite´
des sources, on compare la distribution cumule´e et normalise´e des flux a` la distribution
cumule´e et normalise´e d’une constante : la moyenne des flux. On ne peut pas utiliser le
FLLA car il faut que les 2 distributions soient normalise´es avec le total des flux. Au final,
le crite`re de variabilite´ du KS sera la mesure de l’e´cart entre les 2 distributions. Dans
un test KS classique, on ne tient pas compte de l’erreur sur le flux, c’est pourquoi on
a modifie´ la formule du KS pour de´velopper notre propre test KS, en tenant compte de















Il s’agit maintenant de de´finir la limite a` 1% de fausses de´tections pour ce nouveau
crite`re. Tout comme pour le χ2 avec le FLLA, on utilise les simulations BSL pour de´terminer
cette limite.
De´termination du KSlimite
On re´alise la distribution du KS des sources simule´es pour les cinq simulations BSL,
voir la figure 5.32.
Au final en faisant la moyenne du seuil limite des cinq simulations, on trouve que la
limite a` 1% de fausses de´tections est de KSlimite = 2,62. En appliquant ce crite`re aux
sources non-associe´es, on trouve (voir la table 5.4) sur une e´chelle de temps du mois, 10
sources variables parmi les non-associe´es et aucune parmi les C sources non-associe´es.
Il est inte´ressant de noter que, parmi les sources trouve´es variables avec le KS, seules
deux ne sont pas trouve´es variables avec le χ2. En regardant plus en avant la courbe de
lumie`re de l’une de ces sources (figure 5.33), on constate nettement que cette source est
variable et rentre en e´ruption de photons γ sur les deux derniers mois de la courbe de
lumie`re. Meˆme en utilisant le FLLA pour calculer le χ
2, l’e´ruption s’est retrouve´e noye´e
dans la statistique et n’a pas pu passer le test de la variabilite´.
En revanche, e´tant donne´ que l’on utilise comme constante pour le KS la valeur moyenne
ajuste´e sur onze mois de la source (qui tient compte de l’e´ruption de 2 mois), cette valeur
est bien plus e´leve´e que le FLLA. Etant donne´ que, de`s le premier intervalle de temps, le
flux de la source est tre`s faible, l’e´cart entre la distribution du flux de la source et celle de
la moyenne s’ave`re tre`s e´leve´. En conse´quence, cette source passe le crite`re de variabilite´
du KS.
De manie`re ge´ne´rale, le χ2 ne tient pas compte de la succession des intervalles tempo-
rels et teste seulement l’e´cart global par rapport au FLLA. Ainsi, si la source ne posse`de
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Figure 5.32 Distribution du KS sur une des simulations BSL. La limite a` 1% trouve´e sur
cette distribution est de 2,55.
qu’une seule e´ruption de photons et que cette dernie`re n’est pas assez puissante, la source
ne sera pas de´tecte´e comme variable avec le χ2. En revanche, le KS teste la succession
des intervalles de temps et permet de de´tecter ce type de variabilite´, et donc, lorsque
une source e´mettant tre`s faiblement pre´sente une courte e´ruption sur quelques intervalles
temporels, cette dernie`re pourra eˆtre de´tecte´e comme variable avec le KS.
Figure 5.33 Cas particulier d’une source non-associe´e dont le test du χ2 n’a pas permis
de de´tecter sa variabilite´ contrairement au test du KS.
En de´finitive, les tests KS et χ2 sont comple´mentaires pour de´tecter la variabilite´ des
sources.
De manie`re a` eˆtre plus complet, nous avons re´alise´ la de´tection de variabilite´ sur 2
autres e´chelles de temps : hebdomadaire et bimensuelle. Les re´sultats sont donne´s dans
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la table 5.4. En combinant le χ2 calcule´ avec le FLLA et les nouvelles erreurs, le KS et
l’ensemble sur 3 e´chelles de temps, on trouve 22 sources variables parmi les non-associe´es
et 11 sources variables parmi les C sources non-associe´es. Les valeurs passant le crite`re
de variabilite´ sont indique´es en gras. On en de´duit que 33 sources non-associe´es sont va-
riables. Ces sources variables sont certainement des blazars et elles seront associe´es comme
tels dans la section 5.5.
5.4.4 Duty Cycle
La variabilite´ des sources peut nous permettre de contraindre d’avantage la nature
des sources en e´tudiant l’intensite´ de la variation des flux. En effet, il est entendu que les
sources de´tecte´es variables sont tre`s probablement des AGN et par conse´quent certaine-
ment des blazars. Cependant, il est tre`s inte´ressant d’essayer de contraindre la nature des
blazars (FSRQ ou BL Lac) a` l’aide de la variabilite´ des sources.
Il est connu que les FSRQ sont plus variables que les BL Lac (voir section 1.3.2). C’est
donc cet aspect que nous souhaitons mettre en avant avec le Duty Cycle.
Le Duty Cycle est le pourcentage d’intervalles temporels en e´tat e´ruptif sur 11 mois
de donne´es. A partir de la significativite´ calcule´e a` l’aide de l’e´quation 5.11, on de´finit la
limite en significativite´ (ǫ) d’un e´tat e´ruptif : ǫlimite=2. On a choisi une limite correspon-
dant a` un doublement du flux FLLA afin de s’affranchir de variation syste´matiques. Ainsi,







On re´alise les distributions du Duty Cycle pour les FSRQ et les BL Lac pour les 3
e´chelles de temps e´tudie´es : hebdomadaire, bimensuelle et mensuelle. Ces distributions
sont illustre´es sur les figures 5.34, 5.35 et 5.36.
Au regard des figures 5.34, 5.35 et 5.36, on constate que la proportion de FSRQ avec
un Duty Cycle e´leve´ est plus grande que celle des BL Lac. Cela traduit que les FSRQ ont
une variabilite´ plus intense que les BL Lac. Cependant, la diffe´rence entre les distributions
des deux populations de blazars ne semble pas assez franche pour pouvoir utiliser le Duty
Cycle comme crite`re discriminatoire entre FSRQ et BL Lac. Afin de s’en assurer, nous al-
lons introduire une probabilite´ pour une source d’eˆtre un FSRQ en fonction du Duty Cycle.




ou` NFSRQ(Duty Cycle) est la distribution normalise´e des FSRQ en fonction du Duty Cycle
et NBLLac(Duty Cycle) est la distribution normalise´e des BL Lac en fonction du Duty
Cycle.
La figure 5.37 illustre cette probabilite´ d’eˆtre un FSRQ pour les blazars en fonction
du Duty Cycle calcule´ avec des courbes de lumie`re mensuelles. Les probabilite´s D(Duty
Cycle) avec un Duty Cycle calcule´ sur les e´chelles de temps bimensuelle et hebdomadaire
sont respectivement illustre´es par les figures 5.38 et 5.39.
On constate que la probabilite´ D(Duty Cycle) augmente avec le Duty Cycle pour les































Table 5.4. Variabilite´ des sources non-associe´es.
1FGL Catalog Low Level Va New χ2 KS χ2 KS χ2 KS
Source Name Flux Activitya monthly monthly semi-monthly semi-monthly weekly weekly
1FGL J0032.7-5519 2.80.10−8 6.57.10−9 32.89 28.51 1.94 33.15 1.88 44.76 2.04
1FGL J0106.7+4853 3.25.10−8 8.47.10−9 11.67 38.05 1.88 30.46 1.68 33.05 1.37
1FGL J0520.2+2632 7.16.10−8 5.35.10−8 23.32 40.68 2.48 43.60 2.35 49.26 2.00
1FGL J0734.7-1557 1.08.10−7 1.05.10−7 6.58 12.78 1.03 34.63 1.09 86.27 1.36
1FGL J0737.4-3239 3.94.10−8 2.51.10−8 23.50 18.19 2.07 22.75 2.04 31.00 2.00
1FGL J0802.4-5622 4.93.10−8 2.57.10−8 7.52 34.44 3.77 48.30 3.94 68.70 4.13
1FGL J0904.7-3514 7.61.10−8 1.62.10−8 47.86 51.33 3.60 56.98 3.77 65.88 3.85
1FGL J0910.4-5055 4.42.10−8 2.05.10−8 23.85 23.85 2.90 34.83 2.86 53.63 2.91
1FGL J1040.5+0616 4.96.10−8 3.32.10−8 24.96 24.10 1.04 32.95 1.12 50.36 1.31
1FGL J1112.3+0458 1.12.10−8 5.93.10−9 17.18 24.42 3.22 32.27 3.45 43.67 3.55
1FGL J1119.9-2205 4.13.10−8 2.50.10−8 16.12 24.39 1.46 33.87 1.53 64.17 2.37
1FGL J1333.4-4036 5.52.10−8 2.26.10−8 14.01 28.77 2.65 31.56 1.60 43.67 1.39
1FGL J1656.2-3257 5.82.10−8 1.31.10−8 41.44 38.97 2.74 44.02 2.10 50.35 2.78
1FGL J1739.4+8717 3.93.10−8 4.76.10−9 86.89 82.36 3.42 103.23 3.57 111.33 3.55
1FGL J1749.5-0301 3.29.10−8 8.30.10−9 5.05 22.28 3.32 11.92 0.78 17.39 0.84
1FGL J1754.0-5002 3.01.10−8 2.65.10−8 33.49 12.67 1.98 30.09 2.82 36.67 2.69
1FGL J2004.8+7004 1.58.10−8 1.98.10−8 13.04 12.88 1.26 16.60 1.52 46.26 2.69
1FGL J2015.7+3708 2.93.10−7 1.62.10−7 139.61 109.77 7.34 165.98 8.00 200.06 7.84
1FGL J2027.6+3335 2.41.10−7 2.21.10−7 28.07 27.22 1.57 48.65 1.88 77.17 1.87
1FGL J2112.5-3044 3.18.10−8 1.50.10−8 10.36 32.02 1.28 45.22 1.37 64.51 1.25
1FGL J2227.4-7804 3.98.10−8 2.10.10−8 21.97 17.30 2.76 21.84 2.77 32.37 3.17
1FGL J2339.7-0531 4.11.10−8 2.13.10−8 9.24 30.35 1.06 31.32 0.95 51.84 1.08
1FGL J0902.5-4731c 1.16.10−7 1.71.10−7 9.74 11.49 0.48 42.96 1.50 53.93 1.29
1FGL J1810.9-1905c 1.94.10−7 6.24.10−8 13.04 31.70 0.92 28.63 0.97 52.43 1.03
1FGL J1821.1-1425c 1.75.10−7 4.23.10−8 26.31 23.09 1.28 27.80 1.30 38.09 1.28
1FGL J1827.9-1128c 1.54.10−7 4.69.10−8 18.32 23.27 1.35 30.20 1.19 41.14 1.22
1FGL J1831.5-0200c 2.90.10−7 2.86.10−7 17.54 8.25 1.02 46.85 1.20 61.50 1.42
1FGL J1837.5-0659c 2.11.10−7 2.06.10−7 7.21 7.40 0.77 40.61 1.71 76.35 1.79
1FGL J1848.1-0145c 2.68.10−7 7.49.10−8 17.32 55.76 1.73 38.84 1.78 58.76 1.82
1FGL J1902.3+0503c 2.15.10−7 1.70.10−7 12.57 27.81 1.27 27.02 1.57 44.27 1.21
1FGL J1910.9+0906c 3.82.10−7 4.15.10−7 12.12 15.35 1.34 30.50 1.66 73.50 2.25
1FGL J1926.1+1601c 1.26.10−7 1.17.10−7 13.34 12.20 1.85 22.65 1.88 43.80 2.68
1FGL J1940.1+2209c 6.55.10−8 5.70.10−8 4.62 4.09 0.67 54.70 1.30 32.08 0.73
aCalcule´ a` partir des flux mensuel
Note. — La table pre´sente les re´sultats des tests de variabilite´s et compare ces re´sultats avec ceux du catalogue 1FGL. On note qu’ 1 des
11 sources variables dans le catalogue 1FGL n’est plus variable avec les nouveaux crite`res de variabilite´. Les valeurs en gras satisfont les
crite`res de variabilite´.
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Figure 5.34 Distribution normalise´e du Duty Cycle pour les FSRQ et les BL Lac a` partir
des courbes de lumie`re mensuelles.
Figure 5.35 Distribution normalise´e du Duty Cycle pour les FSRQ et les BL Lac a` partir
des courbes de lumie`re bimensuelles.
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Figure 5.36 Distribution normalise´e du Duty Cycle pour les FSRQ et les BL Lac a` partir
des courbes de lumie`re hebdomadaires.
Figure 5.37 Probabilite´ d’un Blazar d’eˆtre un FSRQ en fonction du Duty Cycle calcule´e
sur des courbes de lumie`re mensuelles.
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Figure 5.38 Probabilite´ d’un Blazar d’eˆtre un FSRQ en fonction du Duty Cycle calcule´e
sur des courbes de lumie`re bimensuelles.
Figure 5.39 Probabilite´ d’un Blazar d’eˆtre un FSRQ en fonction du Duty Cycle calcule´e
sur des courbes de lumie`re hebdomadaires.
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zars il faut une limite en Duty Cycle tre`s e´leve´e. Sur les 3 figures illustrant la probabilite´
pour un blazar d’eˆtre un FSRQ en fonction du Duty Cycle calcule´ pour les trois e´chelles
de temps, on a e´tabli une limite a` 80% de confiance.
Au final, il semble plus approprie´ d’utiliser les indices spectraux du catalogue 1FGL
pour se´parer les FSRQ des BL Lac (voir section 5.3.3) pour les sources associe´es spectra-
lement a` des blazars ou les sources variables (car suppose´es eˆtre des AGN).
Cependant pour les cas ou` -2,41< Γ1FGL <-2,13, ou` l’on ne peut pas sous-associer une
classe de blazar, on pourra utiliser le Duty Cycle pour associer le blazar en tant que FSRQ
si cette source ve´rifie une de ces trois conditions :
1. e´chelle de temps mensuelle : D(Duty Cycle)>0,9
2. e´chelle de temps bimensuelle : D(Duty Cycle)>0,75
3. e´chelle de temps hebdomadaire : D(Duty Cycle)>0,9
5.4.5 Dynamique du flux
En e´tudiant le Duty Cycle des sources variables, nous avons recherche´ un indicateur
permettant de distinguer, parmi les blazars, les FSRQ et les BL Lac. Avec le meˆme ob-
jectif, nous avons e´tudie´ ce que j’ai nomme´ la dynamique du flux des sources (ou ratio
e´nerge´tique).
La dynamique du flux est la somme des flux de tous les intervalles temporels divise´ par





FLLA × (Nombre d’intervalles) (5.17)
On re´alise la distribution de la dynamique du flux pour les populations de FSRQ et
BL Lac pour les trois e´chelles de temps e´tudie´es. Les figures 5.40, 5.41 et 5.42 montrent
ces distributions.
Comme attendu (car la dynamique du flux est inde´pendante de l’e´chelle temporelle
utilise´e), la dynamique du flux ne varie pas en fonction de l’e´chelle de temps. Les 3 figures
sont quasi-identiques. Les FSRQ e´mettent beaucoup plus de flux que les BL Lac, et la
dynamique du flux peut donc nous aider a` contraindre une source associe´e a` un blazar ou
une source variable (nous avons coupe´ pour la lisibilite´ des graphiques l’axe des abscisses
a` 20, mais certains FSRQ ont une dynamique du flux de´passant 100).
Afin de de´finir une limite sur la dynamique du flux a` partir de laquelle on pourra
conside´rer une source associe´e comme un blazar (ou une source variable), on introduit une





ou` NFSRQ(DF) est la distribution normalise´e des FSRQ en fonction de la dynamique
du flux et NBLLac(DF) est la distribution normalise´e des BL Lac en fonction de la dyna-
mique du flux.
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Figure 5.40 Distribution de la dynamique du flux pour les FSRQ et les BL Lac calcule´e
a` partir des courbes de lumie`re mensuelles.
Figure 5.41 Distribution de la dynamique du flux pour les FSRQ et les BL Lac calcule´e
a` partir des courbes de lumie`re bimensuelles.
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Figure 5.42 Distribution de la dynamique du flux pour les FSRQ et les BL Lac calcule´e
a` partir des courbes de lumie`re hebdomadaires.
On de´finit un seuil a` 80% de confiance pour p(DF) (80% afin d’eˆtre homoge`ne avec
les associations spatiales du catalogue 1FGL, section 4.1.9). On ne pre´sente la probabilite´
p(DF) que pour une seule e´chelle de temps (bimensuelle), car le fait que les distributions
soient quasi-identiques implique que les probabilite´s p(DF) soient les meˆmes pour les 3
e´chelles de temps. p(DF) est illustre´e sur la figure 5.43.
On constate que pour DF>7, on a 80% de chance d’avoir un FSRQ. Dans notre
proce´dure de classification des sources, lorsque l’indice spectral Γ1FGL ne permet pas
la de´termination d’une classe de blazars, on pourra donc utiliser la dynamique du flux si
la source ve´rifie la condition DF>7 pour une des e´chelles de temps e´tudie´e.
5.4.6 Corre´lation entre variabilite´ et spectre des sources
Nous avons recherche´ une corre´lation entre les sources non-associe´es pre´sentant une va-
riabilite´ et leurs spectres. Ainsi pour les 33 sources non-associe´es ve´rifiant un des crite`res
de variabilite´, nous avons ge´ne´re´ leurs spectres en flux entre 200 MeV et 20 GeV.
Pour re´aliser les spectres des sources, nous avons simplement de´coupe´ les donne´es en inter-
valles e´nerge´tiques puis nous avons ajuste´ avec gtlike l’intensite´ des sources dans chaque
intervalle e´nerge´tique pour ge´ne´rer le spectre.
Comme attendu, la majorite´ des sources non-associe´es variables (suppose´es eˆtre des
blazars) pre´sentent un spectre en loi de puissance ou en loi de puissance avec rupture de
pente tel que l’illustrent les figures 5.44 et 5.45.
En regardant les spectres des diffe´rentes sources non-associe´es variables, une source
a particulie`rement retenu notre attention, il s’agit de 1FGL 2027.6+3335. En effet, cette
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Figure 5.43 Probabilite´ d’une source associe´e blazar (ou une source variable) d’eˆtre un
FSRQ en fonction de la dynamique du flux.
Figure 5.44 Spectre de 200 MeV a` 20 GeV de la source variable non-associe´e 1FGL
1739.4+8717.
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Figure 5.45 Spectre de 200 MeV a` 20 GeV de la source variable non-associe´e 1FGL
2015.7+3708.
source non-associe´e variable pre´sente un spectre mieux de´fini par une loi de puissance
avec rupture exponentielle et une e´nergie de coupure a` E=1,5 GeV ; ce qui est typique des
pulsars. De plus, c’est une source puissante avec un TS1FGL e´gal a` 750.
Figure 5.46 Spectres de 200 MeV a` 10 GeV de la source variable non-associe´e 1FGL
2027.6+3335. A gauche avec une loi de puissance, a` droite avec une loi de puissance avec
rupture de pente exponentielle.
La figure 5.46 montre les spectres en loi de puissance et en loi de puissance avec rupture
exponentielle. L’ajustement avec une loi de puissance avec rupture exponentielle prend un
parame`tre supple´mentaire, donc un degre´ de liberte´ en moins que l’ajustement avec une
loi de puissance.
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Le χ2 re´duit est de 0,7 pour la loi de puissance avec rupture exponentielle contre 7,97
pour la loi de puissance. L’ajustement du spectre de 1FGL 2027.6+3335 est donc meilleur
avec une loi de puissance avec rupture exponentielle et une e´nergie de coupure de E=1,5
GeV. De plus, en comparant le TS obtenu avec une loi de puissance et celui obtenu avec
une loi de puissance avec coupure exponentielle, on observe un exce`s de 50 pour la loi avec
coupure exponentielle soit une augmentation de la significativite´ d’environ 7.
Une source variable avec un spectre typique de pulsar est une ve´ritable surprise. Cepen-
dant, on peut e´mettre plusieurs hypothe`ses pouvant expliquer ce phe´nome`ne.
La premie`re hypothe`se est que cette source est contamine´e par une source voisine puis-
sante. Le cas a de´ja` e´te´ observe´ pour un pulsar (dont la pulsation a e´te´ de´tecte´e) proche
de Cyg X-3. En effet, ce pulsar (PSRJ2032+4127) a passe´ les crite`res de variabilite´ a` cause
de la forte variabilite´ de Cyg X-3 situe´ a` moins de 1˚ de distance angulaire.
Donc un AGN fortement variable a` proximite´ de 1FGL 2027.6+3335 pourrait expliquer
son comportement variable, et 1FGL 2027.6+3335 serait donc plutoˆt un pulsar. De meˆme,
un pulsar puissant a` proximite´ de 1FGL 2027.6+3335 pourrait expliquer son spectre en loi
de puissance avec rupture exponentielle, auquel cas 1FGL 2027.6+3335 serait un AGN.
Figure 5.47 Carte de coups de la re´gion autour de la source 1FGL 2027.6+3335 (cercle
vert). On constate que les sources voisines se situent a` plus de 2˚ de cette source. Les
coordonne´es illustre´es sur la figure sont des coordonne´es galactiques.
Cependant, cette hypothe`se n’est pas valide car les sources voisines les plus proches de
1FGL 2027.6+3335 sont situe´es a` quelques degre´s de distance angulaire et leur TS1FGL
sont de 120 et 30 respectivement. La distribution spatiale des sources de la re´gion de 1FGL
2027.6+3335 est illustre´e sur la figure 5.47.
Donc on peut introduire une nouvelle hypothe`se pouvant expliquer le spectre et la va-
riabilite´ de la source 1FGL 2027.6+3335 : l’hypothe`se serait que la source 1FGL 2027.6+3335
soit une combinaison de 2 sources tre`s proches en distance angulaire de manie`re a` eˆtre
confondues lors de la de´tection avec Fermi. 1FGL 2027.6+3335 serait donc 1 pulsar du
plan galactique (l=73,3 ; b=-2,8) avec en arrie`re du plan galactique un AGN variable.
Afin d’augmenter la statistique de notre e´tude, nous allons de´terminer a` l’aide de la
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courbe de lumie`re mensuelle de 1FGL 2027.6+3335 (voir figure 5.48) les pe´riodes ou` la
source rentre en e´ruption et les pe´riodes ou` la source est dans un e´tat bas. On utilise
l’e´chelle de temps mensuelle car la variabilite´ de 1FGL 2027.6+3335 a e´te´ de´tecte´e sur
cette e´chelle de temps.
Figure 5.48 Courbe de lumie`re mensuelle de 1FGL 2027.6+3335.
La figure 5.48 repre´sentant la courbe de lumie`re mensuelle de la source 1FGL 2027.6+3335
montre que cette dernie`re e´tait en e´tat e´ruptif aux mois n˚ 1, 9 et 10 (ǫi >2). On se propose
de sommer les donne´es de la source en e´tat haut et en e´tat bas afin de comparer les re´sidus
de la re´gion en pe´riode de ≪ flare ≫ et en pe´riode d’ ≪ off-flare ≫ . On regroupe les mois
n˚ 1, 9 et 10 pour l’e´tat flare et, on regroupe les mois n˚ 0, 3, 4 pour l’e´tat off-flare (on
ne garde que 3 mois, tout comme pour l’e´tat flare afin de comparer des dure´es e´gales, et
donc les meˆmes expositions). On exclut de l’e´tude les mois n˚ 2, 5 et 8 car le flux durant
ces pe´riodes se trouve dans un e´tat semi-e´ruptif.
On se propose maintenant de re´aliser des cartes de re´sidus de la re´gion de 1FGL
2027.6+3335 en pe´riode de ≪ flare ≫ et en pe´riode d’ ≪ off-flare ≫P˙our re´aliser la carte de
re´sidus, on va se´lectionner une ROI autour de 1FGL 2027.6+3335 et re´aliser un ajustement
avec une e´tude du maximum de vraisemblance binned de toutes les sources de la ROI sauf
1FGL 2027.6+3335. gtlike ge´ne`re un mode`le ajuste´ de la ROI pour nos 2 pe´riodes tem-
porelles. On utilise l’outil gtmodel pour cre´er un mode`le de la ROI. Ce mode`le ne contient
pas 1FGL 2027.6+3335. Il suffit alors de soustraire le mode`le ainsi ge´ne´re´ a` la carte de
coups pour obtenir une carte de re´sidus en coups de la re´gion de 1FGL 2027.6+3335 en
pe´riode de flare et en pe´riode d’off-flare.
Les re´sidus en pe´riode de ≪ flare ≫ et d’ ≪ off-flare ≫ sont illustre´s sur la figure 5.49.
On constate nettement une source supple´mentaire a` environ 0,5˚ de distance angulaire
de 1FGL 2027.6+3335, qui apparaˆıt en pe´riode de ≪ flare ≫ . Les deux cartes posse`dent
approximativement la meˆme exposition. On constate que la source variable pollue 1FGL
2027.6+3335 car 1FGL 2027.6+3335 pre´sente en son centre environ 2 coups par pixel en
pe´riode d’ ≪ off-flare ≫ et 4 coups par pixel en pe´riode de flare. Or, si on regarde le nombre
de coups par pixel a` environ 0,5˚ du centre de la source variable, on constate une com-
posante a` hauteur de 2 coups par pixel. On peut en de´duire que la source variable pollue
d’environ 2 coups par pixel 1FGL 2027.6+3335 lorsqu’elle est en pe´riode de ≪ flare ≫A˙insi
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Figure 5.49 Carte des re´sidus pour la source 1FGL 2027.6+3335. A gauche 3 mois en
pe´riode ≪ off-flare ≫A˙ droite 3 mois en pe´riode de ≪ flare ≫L˙es 2 cartes de re´sidus posse`de
donc approximativement la meˆme exposition.
du fait que les cartes ont la meˆme exposition, on comprend le flux augmente´ d’un fac-
teur 2-3 en pe´riode de ≪ flare ≫ tel qu’il est indique´ sur la courbe de lumie`re de 1FGL
2027.6+3335 (voir 5.48).
L’hypothe`se d’une source stable avec un spectre de pulsar auquel on additionne une
composante issue d’une source variable a` proximite´ de la ligne de vise´e semble correcte.
La corre´lation entre la variabilite´ des sources et leur e´tude spectrale a permis de mettre
en e´vidence la superposition d’un pulsar et d’un AGN variable se´pare´ de 0,5˚ degre´ de
distance angulaire.
5.5 Re´sultats des e´tudes
Dans cette section, nous pre´sentons les re´sultats obtenus pour les sources γ non-
associe´es du catalogue 1FGL. Afin de contraindre la nature de ces sources inconnues,
j’ai utilise´, au sein d’une proce´dure, les diffe´rents crite`res spectraux et temporels pre´sente´s
dans ce chapitre. La table fournie en annexe A pre´sente les re´sultats de´taille´s pour chaque
source non-associe´e.
La proce´dure mise au point utilisant les divers aspects spectraux et temporels des
sources permet de contraindre la nature des sources sans pour autant les identifier formel-
lement. On parlera donc d’association plutoˆt que d’identification.
5.5.1 Proce´dure d’association
Les associations d’e´metteurs a` basse et a` haute e´nergie
J’ai re´alise´ durant mon e´tude les ajustements des flux et des indices spectraux a` haute
et a` basse e´nergie (E>3 GeV et E<3 GeV respectivement). Les ajustement des flux et des
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indices spectraux, dans ces deux bandes e´nerge´tiques, ne se sont pas toujours de´roule´s cor-
rectement et des valeurs errone´es ont e´te´ obtenues, dans certains cas, a` cause du manque
de donne´es dans la bande e´nerge´tique. Diverses raisons peuvent illustrer ce proble`me :
1. la source n’e´met qu’a` basse e´nergie
2. la source n’e´met qu’a` haute e´nergie
3. la source est tre`s faible et donc elle n’est pas significative a` basse et a` haute e´nergie.
Afin de s’affranchir des proble`mes uniquement dus a` l’ajustement des sources a` basse
et haute e´nergie, nous avons de´fini un seuil limite en TS pour les deux bandes e´nerge´tiques.
Les sources dont l’ajustement est significatif a` basse et a` haute e´nergie auront leur crite`re
R (voir e´quation 5.9) de´fini dans la table A. Quant aux autres sources dont l’ajustement
n’est pas significatif dans l’une des deux bandes e´nerge´tiques (ou les deux), elles auront
une mention d’e´metteur basse e´nergie, haute e´nergie ou pas de statistiques et leur crite`re
R ne sera pas de´fini. Cependant, cette mention n’empeˆche pas l’utilisation d’autres crite`res
que R pour proce´der aux associations de sources.
Les sources e´mettrices a` basse e´nergie ont quant a` elles leur indice spectral a` basse
e´nergie de´fini (voir section 5.3.1). Seules les sources e´mettrices a` haute e´nergie et les
sources non-significatives dans les deux bandes e´nerge´tiques ont leurs crite`res R et Γ<3GeV
non de´fini.
J’ai conside´re´, au regard des re´sultats obtenus sur les ajustements a` basse et haute
e´nergie, que pour qu’un ajustement soit significatif, il fallait que son TS soit supe´rieur a`
9, soit une significativite´ de 3 (car seul le flux et l’indice spectral ont e´te´ ajuste´s ; voir
l’e´quation 2.15). Au final, on obtient :
1. si les conditions TS<3GeV > 9 et TS>3GeV < 9 sont re´unies, la source sera marque´e
comme un e´metteurs γ de basse e´nergie.
2. si les conditions TS<3GeV < 9 et TS>3GeV > 9 sont re´unies, la source sera marque´e
comme un e´metteurs γ de haute e´nergie.
3. si les conditions TS<3GeV < 9 et TS>3GeV < 9 sont re´unies, la source sera marque´e
comme ne posse´dant pas assez de statistiques.
Le fait qu’une source soit un e´metteur γ basse e´nergie ne permet pas de contraindre
sa nature et donc d’y associer une classe de source particulie`re. En observant en de´tail
la table A, on constate que les sources classifie´es en tant que pulsar sont pour la moitie´
e´mettrices a` basse e´nergie. Quant a` l’autre moitie´ des pulsars classifie´s, leur ajustement
a converge´ dans les deux bandes e´nerge´tiques (mis a` part le cas de deux pulsars classifie´s
qui sont e´metteurs haute e´nergie). Cependant, environ 44% des sources e´mettrices a` basse
e´nergie sont classifie´es en tant que blazars (contre 15% pour les pulsars), ce qui est tout a`
fait concordant avec le fait que certains blazars pre´sentent des spectres e´nerge´tiques avec
une forte rupture de pente.
En revanche, concernant les e´metteurs haute e´nergie, 43% des sources sont classifie´es
blazars (contre seulement deux pulsars soit, 2%). On aurait tendance a` associer les sources
e´mettrices a` haute e´nergie a` des blazars. Cependant, afin de ne pas introduire dans notre
analyse de nouvelles incertitudes, cette information est traite´e a` titre indicatif seulement.
C’est pourquoi, dans notre analyse, la gamme e´nerge´tique d’e´mission d’une source est
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seulement fournie de manie`re indicative.
Les associations de pulsars
J’ai de´fini dans la section 5.3.2 l’indice de courbure C comme crite`re contraignant la
nature des sources en pulsar. J’ai de´fini un niveau de confiance de 80% qui correspond
a` un seuil C>12 au-dela` duquel une source non-associe´e est classifie´e en tant que pulsar.
De plus, une source associe´e pulsar doit aussi ve´rifier la condition de non-variabilite´. Les
sources non-variables (sur les e´chelles de temps e´tudie´es) ve´rifiant C>12 sont associe´es
pulsars.
Sur les 485 sources non-associe´es, 59 ve´rifient cette condition sans conflit avec les autres
proce´dures d’association de sources.
Les associations de blazars
Pour re´aliser nos associations de blazars, plusieurs me´thodes ont eu lieu paralle`lement.
Premie`rement, toutes les sources de´tecte´es comme variables sont classifie´es blazars
meˆme si l’indice de courbure C ve´rifie le crite`re C>12. En effet, il est possible pour un
blazar d’avoir un indice de courbure e´leve´. En revanche, il est impossible pour un pulsar
d’eˆtre variable sur les e´chelles de temps e´tudie´es. Ainsi, pour les blazars, l’aspect temporel
domine l’aspect spectral.
Pour les sources qui ne sont pas variables, ou dont la variabilite´ n’a pas de´tecte´e, la
proce´dure est le´ge`rement complexe. D’apre`s les e´tudes mene´es dans les sections 5.3.1 et
5.3.2, une source sera classifie´e blazar si elle ve´rifie une de ces 4 conditions :
1. si l’indice spectral du catalogue 1FGL est tel que Γ1FGL <-2,48
2. si l’indice spectral du catalogue 1FGL est tel que Γ1FGL >-1,89
3. si l’indice spectral a` basse e´nergie est tel que Γ<3GeV <-2,48
4. si le rapport des flux est tel que R <1,2
Les associations a` une sous-classe de blazars
Les e´tudes mene´es dans les section 5.3.3, 5.4.4 et 5.4.5 ont montre´ qu’il e´tait possible
de classifier, dans certains cas, les blazars pre´ce´demment associe´s, en une sous-classe de
blazars : FSRQ ou BL Lac.
Pour re´aliser ces sous-classifications (sous-classification car on associe une sous-classe
de blazar a` une source classifie´e blazar), on utilise dans un premier temps l’e´tude mene´e
a` partir des indices spectraux du catalogue 1FGL. Ainsi, si une source classifie´e blazar
ve´rifie une des deux conditions ci-dessous, une sous-classification lui sera attribue´e.
1. Si un blazar associe´ posse`de un indice spectral 1FGL ve´rifiant Γ1FGL <-2,41, on lui
attribue la sous-classification FSRQ.
2. Si un blazar associe´ posse`de un indice spectral 1FGL ve´rifiant Γ1FGL >-2,13, on lui
attribue la sous-classification BL Lac.
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Si un blazar classifie´ pre´sente un indice spectral tel que : -2,41< Γ1FGL <-2,13, alors on
pourra utiliser les informations temporelles issues des sections 5.4.4 et 5.4.5 pour proce´der
a` leur sous-classification. On utilise le Duty Cycle D et la dynamique du flux (appele´e
RE dans la table) sur les trois e´chelles de temps afin de proce´der a` une sous-classification
FSRQ.
Donc si un blazar classifie´ ve´rifie une des conditions ci-dessous, on spourra lui attribuer
une sous-classification en tant que FSRQ.
1. e´chelle de temps mensuelle : D>0,9
2. e´chelle de temps bimensuelle : D>0,75
3. e´chelle de temps hebdomadaire : D>0,9
4. e´chelle de temps mensuelle : RE>7
5. e´chelle de temps bimensuelle : RE>7
6. e´chelle de temps hebdomadaire : RE>7
Cas particulier des conflits
Certaines sources de notre e´tude pre´sentent un conflit car elles sont classifie´es a` la fois
en tant que pulsar et blazar. Si jamais la source est variable, alors c’est l’aspect temporel
qui domine, et donc la classification pulsar sera enleve´e, et il n’y aura pas de conflit dans
la proce´dure.
En revanche, si la source n’est pas variable, alors nous ne sommes pas en mesure de nous
prononcer sur sa nature, et donc une annotation ? est de´finie dans la table A.
Niveau de confiance des associations
Tous les crite`res de´finis dans la proce´dure d’association des sources non-associe´es ont
e´te´ re´alise´s avec un niveau de confiance de 80%. Cependant, plusieurs crite`res peuvent
valider une association, et donc le nombre de crite`res validant une association peut eˆtre
un indicateur de confiance de l’association.
Re´sume´ des crite`res de classification des sources non-associe´es
La figure 5.50 illustre les crite`res de classification des sources non-associe´es.
5.5.2 Lecture de la table A
La table annexe A pre´sente les re´sultats de´taille´s pour chaque source de la proce´dure
de classification des sources. Lorsqu’un crite`re est valide pour une classe de sources, ce
crite`re est mis en gras dans la table afin d’en ame´liorer la lisibilite´. Nous allons de´finir,
dans cette section, chaque colonne de la table afin d’aider le lecteur a` sa compre´hension.
1. Source Name : nom de la source tel qu’il est de´fini dans le catalogue 1FGL [8]. Les
sources dont le nom est en gras sont les sources de´tecte´es variables dans la table
5.4.
2. ra : ascension droite de la source
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Figure 5.50 Re´sume´ des crite`res de classification des sources non-associe´es.
3. dec : de´clinaison de la source
4. C : indice de courbure de la source issue du catalogue 1FGL [8]
5. SP 1FGL : indice spectral de la source issue du catalogue 1FGL [8]
6. SP <3GeV : indice spectral de la source ajuste´ a` basse e´nergie(E<3GeV). Si l’ajuste-
ment n’est pas significatif ou s’il n’a pas converge´ vers une valeur, cet indice spectral
n’est pas de´fini (mention ...).
7. R : rapport des flux ajuste´s a` haute e´nergie sur celui ajuste´ a` basse e´nergie. Si
l’ajustement n’est pas significatif dans les 2 bandes, R n’est pas de´fini (mention
...).
8. Duty : Les 3 colonnes suivantes pre´sentent le Duty Cycle pour les 3 e´chelles de temps
e´tudie´es.
9. RE : Les 3 colonnes suivantes pre´sentent la dynamique du flux pour les 3 e´chelles de
temps e´tudie´es.
10. pulsar : cette colonne mentionne si la source posse`de une association pulsar
11. Low E Source : cette colonne mentionne si la source est e´mettrice a` basse e´nergie
uniquement
12. High E Source : cette colonne mentionne si la source est e´mettrice a` haute e´nergie
uniquement
13. no stat : cette colonne mentionne si la source n’est pas significative a` basse et a` haute
e´nergie (no stat pour pas de statistique)
14. variable : cette colonne mentionne si la source est variable.
15. blazar : cette colonne mentionne si la source posse`de une association blazar
16. blazar class : cette colonne mentionne si la source posse`de une sous-classification
blazar
17. criterion : e´nume´ration des crite`res validant l’association.
Nous avons de´fini une notation particulie`re pour la colonne criterion. Nous e´nume´rons
ci-dessous les diffe´rentes notations pour les crite`res validant une classe de sources :
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1. C : si le crite`re C (indice de courbure) passe le seuil d’association (C>12 : association
pulsar)
2. V : si la source est variable (association blazar)
3. R : si le crite`re R (rapport des flux) passe le seuil d’association (R<1,2 : association
blazar)
4. Sp1 : si l’indice spectral 1FGL ve´rifie Γ1FGL <-2,56 ou Γ1FGL >-1,89 (association
blazar)
5. Sp2 : si l’indice spectral a` basse e´nergie ve´rifie Γ<3GeV <-2,48 (association blazar)
6. Sp3 : si la source est associe´e blazar et si l’indice spectral 1FGL ve´rifie Γ1FGL <-2,41
(sous-classification FSRQ)
7. Sp4 : si la source est associe´e blazar et si l’indice spectral 1FGL ve´rifie Γ1FGL >-2,13
(sous-classification BL Lac)
8. Dm : si la source est associe´e blazar et si le Duty Cycle mensuel ve´rifie Duty mois
>0,9 (sous-classification FSRQ).
9. D2w : si la source est associe´e blazar et si le Duty Cycle bimensuelle ve´rifie Duty
2week >0,75 (sous-classification FSRQ).
10. Dw : si la source est associe´e blazar et si le Duty Cycle hebdomadaire ve´rifie Duty
week >0,9 (sous-classification FSRQ).
11. REm : si la source est associe´e blazar et si la Dynamique du Flux mensuel ve´rifie
RE mois >7 (sous-classification FSRQ).
12. RE2w : si la source est associe´e blazar et si la Dynamique du Flux mensuel ve´rifie
RE bimensuelle >7 (sous-classification FSRQ).
13. REw : si la source est associe´e blazar et si la Dynamique du Flux mensuel ve´rifie RE
hebdomadaire >7 (sous-classification FSRQ).
5.5.3 Re´sultats
Cette section va pre´senter les re´sultats globaux de la classification des sources non-
associe´es re´alise´e au cours de cette the`se. Les re´sultats sont pre´sente´s pour les sources
non-associe´es dans la table 5.5, pour les C-sources non associe´es dans la table 5.6 et enfin
pour toutes les sources non-associe´es dans la table 5.7.
Le premier constat est un assez faible nombre de sources en conflit (c’est-a`-dire pre´sentant
un ? dans la table A). Seulement 25 sources pre´sentent a` la fois les caracte´ristiques d’un
blazar et un indice de courbure typique d’un pulsar, ce qui repre´sente sur 485 sources
seulement 5% des sources. De plus, tre`s re´cemment, la pulsation γ a e´te´ de´tecte´e pour plu-
sieurs pulsars millisecondes connus en radio. L’un de ces pulsars millisecondes se trouve
dans la liste des sources non-associe´es. Il s’agit de la source 1FGLJ2043.2+1709. D’apre`s
les re´sultats, cette source a e´te´ associe´e a` un pulsar graˆce a` son indice de courbure. De
plus, son crite`re R est tre`s e´leve´ ce qui signifie une forte rupture de pente dans son spectre.
Son indice spectral 1FGL est e´gal a` -2,13 et son indice spectral a` basse e´nergie est e´gal a`
-1,67. Cette source a le comportement attendu des pulsars avec un durcissement de son
indice spectral a` basse e´nergie. Bien qu’il ne s’agisse que d’une seule source, le compor-
tement spectral de ce pulsar milliseconde conforte la classification re´alise´e dans cette the`se.
La classification des sources non-associe´es (re´sume´e dans la table 5.7) permet de classi-
fier 59% des sources non-associe´es. Parmi les sources classifie´es on constate que la majorite´
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Table 5.5 Classification des sources non-associe´es :
Blazars Pulsars
186 24
|b| <10˚ |b| >10˚ |b| <10˚ |b| >10˚
58 128 16 8
FSRQ BL Lac
78 76
|b| <10˚ |b| >10˚ |b| <10˚ |b| >10˚
30 48 17 59
Basse Energie Haute Energie Pas de statistique Cas Conflictuels
141 87 34 14
Blazars Pulsars Blazars Pulsars
69 12 41 1
Table 5.6 Classification des C-sources non-associe´es :
Blazars Pulsars
41 35
|b| <10˚ |b| >10˚ |b| <10˚ |b| >10˚
34 7 32 3
FSRQ BL Lac
21 3
|b| <10˚ |b| >10˚ |b| <10˚ |b| >10˚
16 5 2 1
Basse Energie Haute Energie Pas de statistique Cas Conflictuels
58 13 7 6
Blazars Pulsars Blazars Pulsars
19 17 2 1
Table 5.7 Classification globale de toutes les sources non-associe´es :
Blazars Pulsars
227 59
|b| <10˚ |b| >10˚ |b| <10˚ |b| >10˚
92 135 48 11
FSRQ BL Lac
99 79
|b| <10˚ |b| >10˚ |b| <10˚ |b| >10˚
46 53 19 60
Basse Energie Haute Energie Pas de statistique Cas Conflictuels
199 100 41 20
Blazars Pulsars Blazars Pulsars
88 29 43 2
152 CHAPITRE 5. LES SOURCES NON-ASSOCIE´ES
sont des blazars a` hauteur de 79%. Le mode`le des sources extragalactiques et l’estimation
des AGN de´duite dans la section 5.2 (voir la table 5.2) pre´disaient que l’on devait avoir 74
AGN a` |b| <10˚ et 164 AGN a` |b| >10˚ . La classification faite graˆce aux des e´tudes spec-
trales et temporelles trouve 92 blazars a` |b| <10˚ et 135 blazars a` |b| >10˚ . Les re´sultats
obtenus sur les blazars sont donc assez cohe´rents avec l’estimation re´alise´e, malgre´ le fait
que l’on trouve un exce`s de blazars dans le plan galactique. De plus, on peut estimer qu’il
manque encore environ 30 blazars a` haute latitude parmi les sources non-associe´es.
Une caracte´ristique inte´ressante est que 78% des associations blazars posse`de une sous-
classification FSRQ et BL Lac. De plus on constate que les proportions entre FSRQ et BL
Lac sont le´ge`rement diffe´rentes. On classe plus de FSRQ que de BL Lac. Sur les 178 bla-
zars classifie´s posse`dant une sous-classification on de´nombre environ 55% de FSRQ contre
45% de BL Lac.
Les estimations de la table 5.3 annonce 194 pulsars a` basse latitude et 53 a` haute la-
titude, avec notre classification, on trouve 48 et 11 pulsars respectivement. Il manquerait
donc environ 140 pulsars dans le plan galactique et 40 a` haute latitude. Il est normal que
la classification des pulsars soit plus difficile car il n’y a qu’un seul crite`re de pulsarite´
de´fini : l’indice de courbure. Cependant, afin d’ame´liorer la classification des pulsars, on
pourrait envisager un crite`re testant l’e´cart entre l’indice spectral du catalogue 1FGL et
l’indice spectral a` basse e´nergie, c’est-a`-dire une estimation du durcissement de l’indice
spectral a` basse e´nergie. On observe dans la table (en annexe A) que les pulsars classifie´s
ont un fort durcissement de leur indice spectral a` basse e´nergie. Quantifier la variation
d’indice pourrait permettre de de´finir un autre crite`re.
Cette classification des sources non-associe´es du catalogue 1FGL fournit une indica-
tion sur la possible nature de sources totalement inconnues et jamais catalogue´es jusqu’a`
lors. Il faudrait maintenant faire des e´tudes multi-longueurs d’ondes des sources classifie´es
comme blazars afin d’e´tudier leur variabilite´ et de proce´der a` leur identification. On pour-
rait meˆme renouveller les e´tudes temporelles sur de plus longues pe´riodes afin de mettre
en e´vidence de nouvelles sources variables et donc certainement des blazars. De plus, il
faudrait e´galement rechercher la pulsation des sources classifie´es comme pulsars.
L’objectif de cette classification de sources totalement inconnues est de donner un point
de de´part a` leur identification formelle qui, je l’espe`re, confirmera la pre´sente classification.
Chapitre 6
Conclusion et perspectives
Dans cette the`se, nous avons traite´ d’une me´thode d’extraction et de trois e´tudes
(spatiale, spectrale et temporelle) permettant de contraindre la nature des sources non-
associe´es.
Tout d’abord, la me´thode d’extraction que j’ai de´veloppe´e, a` partir d’un outil de´ja`
existant au sein de la collaboration : Pointfind, a e´te´ optimise´e en e´tendant son champ
d’extraction et en optimisant ses parame`tres d’extraction. En effet, l’extraction des sources
n’e´tait re´alise´e qu’a` partir d’une bande e´nerge´tique allant de 500 MeV a` 1 GeV et ne per-
mettait pas de de´tecter les sources les plus molles (avec un indice spectral typique de Γ=
-3) car le flux de ces dernie`res n’etait plus significatif dans la gamme e´nerge´tique concerne´e
par l’extraction. L’extension de l’extraction dans trois gammes d’e´nergie allant de 100 MeV
a` 1 GeV a permis l’extraction des sources les plus molles, en plus des sources de´ja` de´tecte´es.
L’optimisation des parame`tres tels que le seuil de de´tection des graines, le seuil de
validation ou encore le fait d’ajuster le maximum de vraisemblance sur une autre gamme
e´nerge´tique que celle ou` la graine a e´te´ de´tecte´e sont des ajustements qui ont permis
une meilleure extraction des sources ponctuelles avec Pointfind, comme le montrent les
re´sultats de la figure 3.10.
L’optimisation de cette me´thode d’extraction a permis au CESR d’avoir une me´thode
d’extraction de sources inde´pendante de la collaboration Fermi. Il est important de noter
que Pointfind est une me´thode disponible au sein de la collaboration dans les Science
Tools et que cette me´thode d’extraction des sources est en perpe´tuelle e´volution et
ame´lioration.
En effet, depuis ma premie`re anne´e de the`se ou` j’ai re´alise´ les tests et la validation de
l’optimisation de Pointfind, Pointfind a subi de nombreuses ame´liorations afin d’eˆtre
actuellement une des trois me´thodes d’extraction de sources (avec MRFilter et PGWAVE)
servant a` la ge´ne´ration des divers catalogues de sources Fermi.
Une des premie`res ame´liorations a e´te´ d’utiliser une carte d’e´mission diffuse permettant de
faire une extraction plus pre´cise graˆce a` l’utilisation d’une valeur d’exposition plus re´elle
qu’une valeur constante sur l’ensemble du ciel. Cette hypothe`se e´tait valable dans les pre-
miers de´veloppements de Pointfind du fait que Fermi balaie le ciel de manie`re re´gulie`re.
Cependant, cette approximation restait grossie`re.
Une autre ame´lioration significative est que Pointfind ajuste maintenant pour l’e´tape de
validation des sources les mode`les diffus actuels. Cela permet un ajustement plus pre´cis
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de la significativite´ des sources et donc de limiter les fausses de´tections.
Meˆme si, avec toutes ces ame´liorations, le temps de calcul a augmente´, Pointfind reste
la me´thode d’extraction la plus rapide mise a` notre disposition et permet de faire une
extraction de sources sur l’ensemble du ciel en une journe´e quand les autres me´thodes
mettent plusieurs semaines.
Dans les chapitres 4 et 5, nous avons de´veloppe´ les e´tapes de ge´ne´ration du catalogue
1FGL ainsi que la construction de l’e´chantillon des sources non-associe´es. Dans la section
4.1.9, les sources du catalogue 1FGL ont e´te´ associe´es spatialement avec une probabilite´
de 80% de confiance a` des contreparties appartenant a` divers catalogues de sources γ. De
plus, parmi le catalogue des AGN ou` le niveau de confiance des associations spatiales est
de 50%, plusieurs AGN ont e´te´ formellement identifie´s. Finalement, ce sont les contraintes
que l’on pouvait apporter sur les sources totalement inconnues, les sources non-associe´es,
qui ont motive´ ce travail de the`se.
De manie`re ge´ne´rale, cette the`se traite de la classification des sources non-associe´es
du premier catalogue de Fermi/LAT. Durant ce travail de classification, nous avons fait 2
hypothe`ses majeures :
1. La premie`re est que toutes les sources extragalactiques sont des AGN. Cette hy-
pothe`se semble tout a` fait plausible et valable en raison du fait que la quasi totalite´
(a` l’exception de quelques galaxies starburst et radio-galaxie) des sources extra-
galactiques formellement identifie´e en γ avec Fermi sont des AGN. Cependant nous
sommes alle´s plus loin dans notre hypothe`se en supposant que tous les AGN de´tecte´s
en γ sont des blazars, ce qui n’est pas rigoureusement exact. Toutefois, il convient
d’observer que les blazars repre´sentent la tre`s grande majorite´ des sources extraga-
lactiques associe´es a` hauteur de 642 blazars associe´s sur 649 AGN associe´s, soit 99%
des AGN associe´s sont des blazars.
2. La seconde hypothe`se que nous avons faite est que toutes les sources galactiques sont
des pulsars. Cette hypothe`se, contrairement a` la premie`re, est beaucoup plus discu-
table. Dans le catalogue 1FGL, seulement quelques micro-quasars ont e´te´ associe´s,
et seuls LSI+61303, LS5039 et CygX-3 ont e´te´ clairement identifie´s. De ce coˆte´-ci,
l’hypothe`se semble correcte. En revanche, dans le catalogue 1FGL, nous avons 69
pulsars associe´s (55 dont on a formellement de´tecte´ la pulsation) et presque autant
d’associations aux restes de supernova (49 associations). Mis a` part 6 restes de su-
pernova, les associations aux pulsars et aux restes de supernova sont communes.
Donc ces sources galactiques pre´senteraient dans leur e´mission une composante issue
du pulsar et peut-eˆtre une autre composante issue du SNR. Donc, lorsqu’on fait
l’hypothe`se que l’on caracte´rise a` travers l’e´tude spectrale ou temporelle les pulsars,
en re´alite´ on caracte´rise le pulsar et son SNR. L’hypothe`se de de´part est donc va-
lable, mais il suffit de garder a` l’esprit que c’est le pulsar et son SNR qu’on associe
a` la source. En ce qui concerne les ne´buleuses de vents de pulsars, ces dernie`res ne
repre´sentent que 6 associations et sont donc ne´glige´es.
De manie`re globale, ces 2 hypothe`ses sont valables en premie`re approximation.
La premie`re e´tude que nous avons mene´e concerne l’estimation des AGN dans les
sources non-associe´es. Pour cela, nous avons ge´ne´re´ a` l’aide d’une carte de sensibilite´ et
155
d’un diagramme Log(N)-Log(S) un mode`le de la distribution des AGN de´tectables avec
11 mois de donne´es et un TS de 25, tout comme dans le catalogue. D’apre`s les re´sultats,
on s’attend donc a` ce que la moitie´ des sources non-associe´es du catalogue 1FGL soient
des AGN et l’autre moitie´ des pulsars.
La seconde e´tude que nous avons mene´e est une e´tude spectro-temporelle des sources
non-associe´es. L’e´tude spectro-temporelle consiste en une e´tude des proprie´te´s spectrales
des pulsars et des blazars applique´e aux sources non-associe´es, et en une e´tude de la
variabilite´ des sources non-associe´es (les sources variables sont associe´es a` des blazars).
Dans cette e´tude, nous avons de´fini plusieurs crite`res servant a` classifier les sources, l’in-
dice spectral du catalogue, l’indice spectral a` basse e´nergie, le rapport de durete´ R et
la variabilite´ des sources permettent de de´finir la ≪ Blazarite´ ≫ d’une source. Graˆce a` ces
crite`res, on a pu classifier comme blazar 47% des sources non-associe´es (voir l’ensemble des
crite`res de classification sur la figure 5.50). De plus, a` l’aide de la distribution des indices
spectraux des blazars, du Duty Cycle et de la dynamique des flux (ou ratio e´nerge´tique),
nous avons pu contraindre la nature meˆme de certains blazars, a` savoir FSRQ ou BLlac.
Ainsi 77% des sources classifie´es comme blazar posse`de une classification FSRQ ou BL Lac.
De plus, nous avons de´fini une ≪ pulsarite´ ≫ des sources non-associe´es. Nous avons tenu
compte des indices de courbure des sources et de la variabilite´ des sources. Un pulsar ne
peut pas eˆtre variable sur les e´chelles de temps e´tudie´es. La non-variabilite´ d’une source
signifie que la source puisse eˆtre soit un pulsar soit un blazar n’ayant pas encore pre´sente´
d’e´ruption γ. De plus, un indice de courbure e´leve´ (C>12) implique un spectre pre´sentant
un e´cart important au spectre en loi de puissance. Les spectres posse´dant une coupure ex-
ponentielles (pulsars) ont un e´cart beaucoup plus grand par rapport a` la loi de puissance
que ceux pre´sentant une simple rupture de pente (blazars). Pour re´aliser notre crite`re de
≪ pulsarite´ ≫ nous avons utilise´ ces deux conditions : une source non-associe´e est classifie´e
pulsar si elle ve´rifie C>12 et si elle est trouve´e non variable.
On classifie comme pulsar 12% des sources non-associe´es et l’ensemble des re´sultats de
classification pour les sources associe´es sont fournis par les tables 5.5, 5.6 et 5.7 de la
section 5.5.3.
On constate dans la table A en annexe que, pour les sources classifie´es pulsar, l’e´cart
entre Γ1FGL et Γ<3GeV est globalement plus e´leve´ que pour les autres sources. On a teste´ la
distribution des indices spectraux a` basse e´nergie, mais il faudrait certainement s’inte´resser
a` la distribution de la variation entre l’indice spectral du catalogue et l’indice spectral a`
basse e´nergie pour les pulsars et les blazars. Ce crite`re pourrait permettre de classifier
davantage de sources en tant que pulsar sachant que, d’apre`s les estimations de l’e´tude
spatiale des sources, une grande partie des sources non-classifie´es devraient eˆtre des pulsars.
Globalement avec l’e´tude spectro-temporelle des sources, on arrive a` classifier 59% des
sources non-associe´es a` une des 2 classes : blazar et pulsar. De plus, les re´sultats issus de
cette classification sont compatibles avec ceux trouve´s lors d’e´tudes spatiales des sources.
Les seuils des diffe´rents crite`res de classification ont tous e´te´ e´value´s afin d’avoir 80%
de confiance. Donc lorsqu’on tient compte de cette incertitude, l’exce`s des blazars clas-
sifie´s dans le plan galactique disparaˆıt et les e´tudes spatiales et spectro-temporelles sont
cohe´rentes entre elles.
On notera que 25 sources (5% des sources non-associe´es) sont conflictuelles car elles
156 CHAPITRE 6. CONCLUSION ET PERSPECTIVES
sont classifie´es a` la fois pulsar et blazar. Le fait d’avoir seulement 5% de conflits dans
la classification des sources est tre`s encourageant. C’est la combinaison des deux e´tudes
(spectrale et temporelle) qui a permis de faire une classification robuste des sources non-
associe´es dont on peut trouver les re´sultats dans l’annexe A.
Au travers de ce travail de the`se et celui re´alise´ par la collaboration Fermi au niveau
des associations de sources du catalogue 1FGL, une partie de la proble´matique de l’iden-
tification des sources γ ponctuelles du ciel semble avoir e´te´ re´solue.
Cependant, nous avons discute´ d’associations spatiales et de classification, mais nous
ne pouvons pas affirmer de manie`re formelle l’identification des sources. Pour re´aliser une
identification formelle d’une source, il faut re´aliser une e´tude multi-longueur d’onde per-
mettant de contraindre avec une meilleure re´solution (optique, radio) la variabilite´ d’une
source γ et de l’identifier formellement. La collaboration Fermi s’est par exemple associe´e
avec Swift pour re´aliser ce genre d’e´tudes multi-longueur d’onde quand une source γ reste
en e´ruption. De plus, la de´tection de la pulsation des pulsars ou de la pe´riode orbitale d’un
micro-quasar me`ne aussi a` une identification formelle de la source.
Enfin, l’observation de sources variables pre´sentant un spectre en loi de puissance
avec une coupure exponentielle (voir section 5.4.6) peut, a` l’avenir, permettre la mise en
e´vidence de superposition de pulsar et de blazar graˆce a` une e´tude multi-longueur d’onde
de la source ou graˆce a` la de´tection de la pulsation du candidat pulsar.
Ce travail de classification est un premier indicateur pour l’identification formelle a`
venir de la nature de ces sources inconnues. L’ensemble de ce travail de the`se est pre´sente´
dans [30]. Malgre´ le fait que nous n’ayons pas re´alise´ d’identification formelle de sources
non-associe´es, nous avons contraint leur nature, et je souhaite que ce travail de the`se puisse
eˆtre utilise´ en vue d’une identification formelle de ces sources inconnues.
Annexe A
Table des sources non-associe´es
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Table A.1. Table re´sumant les re´sultats trouve´s sur l’e´tude spectrale des sources
non-associe´es :
Source ra dec C Sp Sp R Duty Duty Duty DF DF DF pulsar Low E High E no variable blazar blazar Criterion
Name 1FGL <3GeV mois 2week week mois 2week week Source Source stat class
1FGLJ0001.9-4158 0.48 -41.98 4.23 -1.99 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.70 1.87 2.77 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ0004.3+2207 1.08 22.12 1.81 -2.33 ... ... 0.0 0.0 0.02 1.81 1.22 1.70 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ0005.1+6829 1.28 68.49 9.29 -2.65 -2.75 ... 0.0 0.0 0.0 1.37 1.59 2.04 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ0006.9+4652 1.75 46.88 1.99 -2.59 -2.56 6.4E+02 0.18 0.04 0.0 2.35 1.53 1.58 ... ... ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ0009.1+5031 2.29 50.52 1.33 -2.43 -1.71 54.60 0.0 0.0 0.0 1.40 1.18 2.33 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ0028.9-7028 7.23 -70.47 1.37 -2.20 -2.74 0.54 0.0 0.0 0.0 1.92 1.45 2.29 ... ... ... ... ... yes ... Sp2,R
1FGLJ0030.7+0724 7.68 7.40 4.55 -1.67 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.42 1.66 2.24 ... ... yes ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ0032.7-5519 8.18 -55.32 3.56 -2.45 -2.84 0.02 0.27 0.0 0.0 3.96 1.70 1.68 ... ... ... ... yes yes FSRQ Sp2,V,R,Sp3
1FGLJ0038.6+2048 9.66 20.80 0.75 -1.64 ... ... 0.0 0.12 0.08 1.47 2.83 2.82 ... ... yes ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ0038.6+6306 9.67 63.11 9.41 -2.30 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.39 2.05 2.44 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ0039.2+4331 9.81 43.52 1.20 -2.24 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.05 1.30 1.24 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ0059.6+1904 14.91 19.08 4.05 -2.38 -1.69 ... 0.0 0.0 0.0 1.98 1.73 1.54 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ0102.3+0942 15.58 9.71 0.38 -2.09 ... ... 0.0 0.0 0.0 2.00 1.62 1.72 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ0103.1+4840 15.80 48.67 9.02 -2.16 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.35 1.72 1.98 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ0106.7+4853 16.68 48.89 13.08 -2.05 -1.62 5.9E+02 0.27 0.04 0.02 4.02 1.29 1.88 ... ... ... ... yes yes BLLac C,V,Sp4
1FGLJ0122.2+5200 20.55 52.01 3.32 -2.16 ... ... 0.0 0.08 0.0 1.45 2.14 1.45 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ0127.0+0322 21.76 3.38 2.33 -2.11 ... ... 0.0 0.0 0.02 2.09 3.78 1.89 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ0131.2+6121 22.82 61.35 4.01 -2.09 -2.66 0.24 0.0 0.04 0.0 1.31 2.57 2.82 ... ... ... ... ... yes BLLac Sp2,R,Sp4
1FGLJ0136.3-2220 24.08 -22.34 0.49 -1.66 ... ... 0.0 0.04 0.02 1.10 1.44 2.03 ... ... yes ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ0137.8+5814 24.45 58.25 4.08 -2.42 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.30 1.41 1.60 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ0143.9-5845 25.99 -58.76 3.04 -1.88 ... ... 0.0 0.04 0.04 1.08 2.26 3.07 ... yes ... ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ0147.4+1547 26.86 15.79 2.42 -2.10 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.07 2.80 3.80 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ0212.3+5319 33.08 53.32 4.53 -2.36 -2.18 14.64 0.09 0.0 0.0 1.39 1.56 1.93 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ0214.1+6020 33.55 60.34 4.22 -2.23 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.19 1.79 1.58 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ0223.0-1118 35.77 -11.30 0.37 -1.52 ... ... 0.0 0.0 0.0 3.02 1.53 1.62 ... ... ... yes ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ0233.4+6654 38.37 66.90 2.37 -0.04 ... ... 0.0 0.0 0.0 0.0 2.37 1.71 ... ... ... yes ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ0239.5+1324 39.88 13.41 0.22 -2.11 -1.74 6.8E+02 0.0 0.0 0.0 1.30 1.00 1.00 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ0247.4-6003 41.87 -60.05 0.58 -1.92 ... ... 0.0 0.04 0.02 1.15 2.04 2.44 ... ... ... yes ... ... ... ...
1FGLJ0248.7+5127 42.19 51.46 0.08 -2.20 -2.18 1.00 0.0 0.0 0.0 1.62 1.83 2.32 ... ... ... ... ... yes ... R
1FGLJ0251.5+5634 42.89 56.58 7.44 -2.51 -3.66 ... 0.0 0.0 0.0 1.62 1.76 2.63 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ0256.1+0323 44.04 3.38 4.23 -2.22 -1.56 2.9E+02 0.0 0.08 0.04 1.14 1.84 2.73 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ0259.9+5925 44.99 59.42 5.56 -2.44 -3.14 ... 0.0 0.0 0.0 1.54 1.28 1.90 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp2,Sp3
1FGLJ0305.2-1601 46.30 -16.03 0.90 -1.64 ... ... 0.0 0.04 0.0 1.28 1.51 1.43 ... ... yes ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ0307.5+4916 46.88 49.27 2.34 -2.28 -1.69 ... 0.09 0.0 0.0 1.73 1.55 1.63 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ0308.6+7442 47.16 74.71 15.49 -2.05 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.05 1.53 1.42 yes yes ... ... ... ... ... C
1FGLJ0311.3-0922 47.84 -9.37 1.12 -2.34 -2.12 ... 0.0 0.04 0.0 1.40 1.42 2.35 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ0316.3-6438 49.10 -64.64 0.53 -2.06 ... ... 0.0 0.0 0.02 1.28 1.30 2.17 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ0332.0+6310 53.02 63.17 8.34 -2.24 -2.97 0.02 0.0 0.0 0.0 1.75 1.46 1.87 ... ... ... ... ... yes ... Sp2,R
1FGLJ0334.2+7501 53.57 75.03 4.78 -2.25 -1.35 ... 0.0 0.0 0.0 1.02 1.43 1.39 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ0335.5-4501 53.88 -45.03 4.37 -1.99 -2.46 0.06 0.0 0.0 0.0 1.12 1.57 1.52 ... ... ... ... ... yes BLLac R,Sp4
1FGLJ0336.0+7845 54.00 78.75 1.41 -1.80 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.10 1.88 2.34 ... ... yes ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ0338.8+1313 54.72 13.23 2.03 -1.79 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.98 1.56 1.85 ... ... yes ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ0341.5+5304 55.40 53.08 7.58 -2.87 -3.57 ... 0.0 0.0 0.0 1.28 1.45 2.62 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ0345.2-2355 56.32 -23.92 1.34 -2.60 -2.45 ... 0.0 0.04 0.02 1.35 1.24 1.45 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ0352.8+5658 58.21 56.97 4.23 -1.38 ... ... 0.09 0.0 0.0 2.00 1.22 1.70 ... ... ... yes ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ0359.5+5410 59.90 54.18 12.75 -2.33 -2.25 9.0E+02 0.0 0.0 0.0 1.28 1.20 1.32 yes ... ... ... ... ... ... C
1FGLJ0402.2+6810 60.57 68.18 0.25 -0.99 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.37 1.64 2.17 ... ... yes ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ0404.5-0850 61.14 -8.83 2.19 -2.09 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.82 1.97 2.30 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ0409.9-0357 62.48 -3.96 1.24 -2.18 -2.78 0.03 0.0 0.0 0.02 3.15 2.02 1.50 ... ... ... ... ... yes ... Sp2,R
1FGLJ0411.6+5459 62.91 55.00 0.89 -1.85 ... ... 0.0 0.0 0.02 1.21 1.74 3.01 ... ... yes ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
Table A.1 (cont’d)
Source ra dec C Sp Sp R Duty Duty Duty DF DF DF pulsar Low E High E no variable blazar blazar Criterion
Name 1FGL <3GeV mois 2week week mois 2week week Source Source stat class
1FGLJ0412.2+2103 63.05 21.06 1.36 -2.73 -3.02 ... 0.09 0.0 0.0 2.16 1.41 1.96 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ0426.5+5437 66.65 54.63 18.47 -2.48 -2.63 ... 0.0 0.04 0.02 1.09 2.29 2.64 ? yes ... ... ... ? ? ?
1FGLJ0427.3+2028 66.84 20.48 0.42 -1.47 ... ... 0.0 0.0 0.0 2.19 1.16 1.39 ... ... ... yes ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ0427.9+5556 66.98 55.95 2.31 -1.46 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.91 1.97 1.77 ... ... yes ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ0439.6-0538 69.91 -5.65 4.24 -1.47 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.35 2.61 1.86 ... ... ... yes ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ0439.8-1857 69.96 -18.97 1.21 -1.68 ... ... 0.0 0.0 0.0 2.04 1.18 1.94 ... ... yes ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ0500.8+3437 75.22 34.62 5.10 -2.13 ... ... 0.09 0.0 0.02 2.18 2.38 2.17 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ0502.9+1857 75.73 18.95 2.60 -2.53 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.49 2.00 2.49 ... ... ... yes ... yes FSRQ Sp1,Sp3
1FGLJ0505.9+6121 76.49 61.35 1.74 -1.75 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.37 1.55 1.39 ... ... ... yes ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ0513.0+4048 78.26 40.81 2.97 -1.65 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.09 1.79 1.82 ... ... ... yes ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ0515.6-4404 78.90 -44.08 2.94 -2.66 -2.62 ... 0.18 0.0 0.0 1.67 1.67 1.39 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ0517.6-1737 79.41 -17.63 0.71 -2.37 -2.47 ... 0.0 0.0 0.02 1.08 1.41 2.48 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ0520.2+2632 80.06 26.54 2.15 -2.85 ... ... 0.27 0.0 0.0 2.46 1.41 1.60 ... ... yes ... yes yes FSRQ Sp1,V,Sp3
1FGLJ0521.6+0103 80.42 1.05 1.78 -2.13 ... ... 0.0 0.21 0.04 1.35 2.14 1.68 ... ... ... yes yes yes ... V
1FGLJ0523.5-2529 80.89 -25.50 12.06 -2.24 -1.97 1.6E+02 0.0 0.0 0.0 1.25 1.48 1.15 yes ... ... ... ... ... ... C
1FGLJ0524.1+2842 81.03 28.70 1.86 -2.42 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.17 1.18 1.62 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ0527.6+6646 81.90 66.78 2.69 -2.11 ... ... 0.0 0.0 0.0 2.43 1.58 2.02 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ0528.4+3838 82.11 38.64 7.24 -2.47 -2.82 ... 0.18 0.0 0.0 2.60 1.41 1.79 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp2,Sp3
1FGLJ0533.9+6758 83.49 67.98 7.85 -2.22 ... ... 0.0 0.04 0.0 1.87 1.31 1.58 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ0545.6+6022 86.41 60.37 4.86 -2.12 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.58 1.63 2.71 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ0550.8-4400 87.72 -44.00 0.66 -1.62 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.32 1.73 2.09 ... ... yes ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ0600.9+3838 90.24 38.65 1.62 -2.00 ... ... 0.0 0.0 0.0 2.44 1.29 2.22 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ0605.3+3800 91.33 38.01 3.22 -2.01 ... ... 0.0 0.0 0.02 1.47 1.58 2.68 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ0621.5+2508 95.38 25.14 5.44 -2.19 ... ... 0.09 0.0 0.0 1.83 2.14 2.32 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ0623.5+3330 95.89 33.51 7.05 -2.25 ... ... 0.0 0.04 0.06 1.88 2.13 2.64 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ0625.7+0001 96.43 0.03 0.24 -1.03 ... ... 0.0 0.0 0.02 1.02 1.65 2.51 ... ... yes ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ0625.9-0613 96.48 -6.23 2.19 -2.60 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.36 1.80 1.45 ... ... ... yes ... yes FSRQ Sp1,Sp3
1FGLJ0630.1+0622 97.54 6.37 5.23 -2.24 -1.85 37.38 0.0 0.0 0.0 1.17 1.78 2.98 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ0645.5+0446 101.38 4.77 2.25 -2.75 -3.57 ... 0.0 0.0 0.0 1.21 1.39 1.49 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ0647.3+0031 101.84 0.53 16.29 -2.42 -2.74 ... 0.0 0.0 0.0 1.12 1.26 1.61 ? yes ... ... ... ? ? ?
1FGLJ0648.8+1516 102.21 15.27 1.09 -1.80 -1.44 1.10 0.0 0.0 0.0 1.38 1.41 1.31 ... ... ... ... ... yes BLLac Sp1,R,Sp4
1FGLJ0651.1-3022 102.78 -30.37 3.22 -2.31 ... ... 0.0 0.0 0.02 8.06 1.94 2.06 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ0653.6+8236 103.40 82.61 0.62 -1.51 ... ... 0.0 0.0 0.02 1.35 3.84 2.32 ... ... yes ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ0658.5+0641 104.64 6.69 3.02 -2.50 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.04 1.20 1.58 ... ... yes ... ... yes FSRQ Sp1,Sp3
1FGLJ0659.9+1303 104.98 13.05 2.18 -2.05 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.72 1.69 1.52 ... ... ... yes ... ... ... ...
1FGLJ0709.0-1116 107.26 -11.28 10.58 -1.31 ... ... 0.0 0.0 0.0 2.64 1.22 1.40 ... ... ... yes ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ0713.7-0950 108.43 -9.84 7.49 -2.57 -3.01 ... 0.0 0.0 0.0 1.62 1.94 3.36 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ0718.8-4958 109.71 -49.98 2.14 -2.29 -2.89 15.48 0.0 0.0 0.0 1.13 1.16 1.47 ... ... ... ... ... yes ... Sp2
1FGLJ0724.1-3522 111.04 -35.37 2.02 -2.45 -2.77 ... 0.09 0.0 0.0 1.86 1.40 1.38 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp2,Sp3
1FGLJ0724.7-4714 111.19 -47.24 1.79 -2.56 -2.71 ... 0.0 0.04 0.02 1.13 1.62 2.28 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ0731.9-1517 112.98 -15.29 1.68 -2.05 ... ... 0.09 0.04 0.0 2.27 2.34 1.83 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ0734.7-1557 113.68 -15.96 14.70 -2.39 -2.55 1.02 0.18 0.0 0.0 1.20 1.98 1.84 ? ... ... ... ... ? ? ?
1FGLJ0736.4+4053 114.12 40.90 1.32 -2.05 ... ... 0.0 0.12 0.12 1.48 1.36 2.19 ... ... ... yes yes yes BLLac V,Sp4
1FGLJ0737.4-3239 114.35 -32.66 0.61 -2.57 ... ... 0.09 0.0 0.0 1.90 1.34 1.53 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp3
1FGLJ0743.0-3110 115.75 -31.18 0.36 -1.97 ... ... 0.0 0.08 0.0 1.23 2.18 2.06 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ0744.1-2523 116.04 -25.39 10.98 -2.33 -2.07 1.3E+02 0.27 0.0 0.0 1.90 2.11 1.70 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ0746.5-0711 116.64 -7.20 2.77 -2.11 -2.66 7.33 0.0 0.08 0.06 1.33 2.15 2.50 ... ... ... ... ... yes BLLac Sp2,Sp4
1FGLJ0747.1-2333 116.79 -23.56 0.68 -2.40 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.28 1.77 1.54 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ0747.4-3303 116.85 -33.05 11.75 -2.39 -2.28 3.12 0.09 0.0 0.0 1.21 1.26 1.54 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ0753.1+4649 118.30 46.82 0.24 -1.99 ... ... 0.0 0.04 0.04 1.67 1.66 1.86 ... ... ... yes ... ... ... ...
Table A.1 (cont’d)
Source ra dec C Sp Sp R Duty Duty Duty DF DF DF pulsar Low E High E no variable blazar blazar Criterion
Name 1FGL <3GeV mois 2week week mois 2week week Source Source stat class
1FGLJ0753.6-2718 118.42 -27.32 5.42 -2.28 -2.56 ... 0.0 0.0 0.0 1.44 1.70 1.55 ... yes ... ... ... yes ... Sp2
1FGLJ0758.6-1450 119.66 -14.83 0.24 -2.33 -2.82 0.04 0.0 0.04 0.04 1.00 1.95 1.94 ... ... ... ... ... yes ... Sp2,R
1FGLJ0802.4-5622 120.62 -56.37 7.28 -2.61 -2.41 29.02 0.09 0.0 0.0 2.06 1.76 1.81 ... ... ... ... yes yes FSRQ Sp1,Sp2,V,Sp3
1FGLJ0803.1-0339 120.78 -3.65 4.07 -2.31 -2.05 2.5E+02 0.0 0.04 0.02 1.04 2.05 2.28 ... ... ... ... yes yes ... V
1FGLJ0828.9+0901 127.23 9.02 2.89 -1.58 ... ... 0.0 0.0 0.02 1.07 1.56 2.42 ... ... yes ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ0838.6-2828 129.67 -28.48 8.05 -2.12 -1.68 ... 0.09 0.0 0.0 1.97 1.15 2.96 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ0841.4-3558 130.36 -35.98 1.20 -1.75 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.31 2.03 1.87 ... ... yes ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ0843.4+6718 130.87 67.32 2.72 -2.49 -2.16 5.82 0.0 0.0 0.0 2.20 1.68 2.12 ... ... ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp3
1FGLJ0845.9-0713 131.49 -7.22 3.50 -2.33 -1.87 ... 0.0 0.0 0.0 1.10 1.28 1.32 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ0847.4+1517 131.86 15.28 3.03 -2.51 ... ... 0.0 0.0 0.0 5.46 1.80 1.64 ... ... ... yes ... yes FSRQ Sp1,Sp3
1FGLJ0848.6+0504 132.17 5.08 0.52 -1.18 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.96 1.94 1.97 ... ... ... yes ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ0849.0-6754 132.25 -67.90 5.46 -3.14 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.67 1.90 2.96 ... ... yes ... ... yes FSRQ Sp1,Sp3
1FGLJ0849.4-2912 132.36 -29.21 1.42 -2.08 ... ... 0.0 0.0 0.02 3.25 1.30 1.39 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ0854.6-4504 133.66 -45.07 15.03 -2.18 -1.51 ... 0.0 0.0 0.0 1.26 1.96 2.19 yes yes ... ... ... ... ... C
1FGLJ0857.7-4345 134.43 -43.76 19.42 -2.36 -2.56 ... 0.0 0.04 0.04 1.22 1.37 2.07 ? yes ... ... ... ? ? ?
1FGLJ0857.9-2553 134.48 -25.89 1.05 -2.57 -2.68 ... 0.09 0.04 0.02 2.31 2.30 1.93 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ0900.5+3410 135.14 34.17 2.83 -2.26 -2.48 ... 0.0 0.0 0.0 1.36 1.58 1.83 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ0904.7-3514 136.20 -35.25 2.12 -2.69 -2.87 20.15 0.18 0.0 0.0 4.32 1.26 1.49 ... ... ... ... yes yes FSRQ Sp1,Sp2,V,Sp3
1FGLJ0908.7-2119 137.19 -21.32 12.74 -2.31 -2.98 0.02 0.0 0.08 0.06 1.19 3.26 2.45 ... ... ... ... yes yes ... C,Sp2,V,R
1FGLJ0910.4-5055 137.61 -50.92 5.72 -2.32 -2.09 ... 0.09 0.0 0.02 2.49 1.41 1.49 ... yes ... ... yes yes ... V
1FGLJ0922.0+2337 140.51 23.62 0.82 -1.69 ... ... 0.0 0.04 0.04 1.31 2.06 4.07 ... ... yes ... yes yes BLLac Sp1,V,Sp4
1FGLJ0929.0-3531 142.26 -35.53 6.28 -2.29 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.23 1.73 1.88 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ0933.9-6228 143.48 -62.48 15.29 -2.17 -1.07 2.7E+02 0.09 0.08 0.04 1.61 4.08 3.23 yes ... ... ... ... ... ... C
1FGLJ0942.1+4313 145.53 43.22 0.98 -1.33 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.43 1.54 1.61 ... ... yes ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ0953.6-1505 148.41 -15.09 7.17 -2.07 -1.63 ... 0.09 0.0 0.0 1.59 1.31 2.10 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ0955.2-3949 148.82 -39.83 2.35 -2.42 -2.54 2.0E+03 0.0 0.0 0.02 1.50 1.71 2.20 ... ... ... ... ... yes FSRQ Sp2,Sp3
1FGLJ1006.3-5648 151.58 -56.81 31.15 -2.38 -1.97 ... 0.0 0.0 0.0 1.40 1.46 1.86 yes yes ... ... ... ... ... C
1FGLJ1014.0-3146 153.51 -31.77 1.41 -2.45 -3.02 ... 0.0 0.0 0.0 1.18 1.13 1.43 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp2,Sp3
1FGLJ1029.2-6422 157.30 -64.37 1.46 -2.92 ... ... 0.0 0.0 0.02 1.16 1.56 2.24 ... ... yes ... ... yes FSRQ Sp1,Sp3
1FGLJ1033.5-5033 158.39 -50.55 0.79 -1.49 ... ... 0.0 0.0 0.04 1.69 2.08 2.10 ... ... yes ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ1034.7+7353 158.69 73.89 2.69 -2.57 -2.83 0.42 0.09 0.0 0.0 1.37 2.79 2.07 ... ... ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,R,Sp3
1FGLJ1036.2-6719 159.07 -67.32 12.48 -2.38 -1.75 ... 0.0 0.0 0.0 1.19 1.87 2.64 yes yes ... ... ... ... ... C
1FGLJ1040.5+0616 160.13 6.28 2.92 -2.57 -2.90 1.2E+02 0.09 0.0 0.0 1.78 1.49 1.62 ... ... ... ... yes yes FSRQ Sp1,Sp2,V,Sp3
1FGLJ1040.9-1205 160.24 -12.08 0.70 -2.19 -2.85 0.55 0.0 0.08 0.08 1.45 1.62 1.76 ... ... ... ... ... yes ... Sp2,R
1FGLJ1045.2-5942 161.31 -59.71 26.35 -2.14 -1.82 5.33 0.0 0.0 0.0 1.04 1.46 2.18 yes ... ... ... ... ... ... C
1FGLJ1055.6-7611 163.91 -76.18 2.09 -2.72 ... ... 0.0 0.0 0.02 1.43 1.12 1.18 ... ... yes ... ... yes FSRQ Sp1,Sp3
1FGLJ1101.3+1009 165.33 10.16 1.96 -1.71 -2.74 0.03 0.0 0.0 0.02 1.32 1.35 1.28 ... ... ... ... ... yes BLLac Sp1,Sp2,R,Sp4
1FGLJ1106.2-1752 166.56 -17.88 3.47 -1.85 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.83 1.57 1.42 ... ... yes ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ1110.3-1622 167.59 -16.37 1.23 -1.99 -2.37 1.00 0.0 0.0 0.0 1.30 1.85 1.82 ... ... ... ... ... yes BLLac R,Sp4
1FGLJ1110.4-4518 167.61 -45.32 2.24 -2.50 -2.49 ... 0.0 0.0 0.0 1.59 1.43 1.74 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ1112.3+0458 168.09 4.97 3.53 -2.40 -3.13 ... 0.09 0.0 0.0 3.71 1.07 2.01 ... yes ... ... yes yes ... Sp2,V
1FGLJ1117.0-5339 169.27 -53.65 0.70 -2.03 ... ... 0.0 0.04 0.04 1.20 2.49 2.53 ... ... yes ... yes yes BLLac V,Sp4
1FGLJ1119.9-2205 169.99 -22.09 16.86 -2.18 -1.85 11.84 0.27 0.0 0.0 1.63 1.83 2.17 ... ... ... ... yes yes ... C,V
1FGLJ1123.6-2528 170.91 -25.47 4.77 -2.17 -1.51 ... 0.0 0.08 0.10 1.96 1.65 2.33 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1123.6-4555 170.92 -45.92 1.71 -2.05 -2.77 0.08 0.0 0.0 0.0 1.24 1.73 1.84 ... ... ... ... ... yes BLLac Sp2,R,Sp4
1FGLJ1124.4-3654 171.11 -36.91 9.91 -2.07 -1.89 4.0E+02 0.0 0.0 0.0 1.16 1.29 1.80 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1129.2-0528 172.31 -5.47 2.28 -2.78 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.21 1.18 1.86 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp3
1FGLJ1129.3+3757 172.34 37.96 4.78 -2.21 ... ... 0.0 0.04 0.0 1.28 1.96 1.73 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1136.5-7004 174.15 -70.07 3.30 -2.93 -3.46 ... 0.0 0.0 0.0 1.02 1.64 1.65 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ1138.0+4109 174.51 41.16 1.20 -1.83 ... ... 0.0 0.04 0.04 2.81 3.58 2.24 ... ... yes ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
Table A.1 (cont’d)
Source ra dec C Sp Sp R Duty Duty Duty DF DF DF pulsar Low E High E no variable blazar blazar Criterion
Name 1FGL <3GeV mois 2week week mois 2week week Source Source stat class
1FGLJ1141.8-1403 175.47 -14.06 0.93 -2.11 -2.94 ... 0.0 0.0 0.0 1.15 2.30 1.71 ... yes ... ... ... yes BLLac Sp2,Sp4
1FGLJ1142.7+0127 175.68 1.45 4.00 -2.14 ... ... 0.09 0.0 0.0 1.72 1.50 2.16 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1156.7-0751 179.20 -7.85 1.64 -2.32 ... ... 0.0 0.04 0.02 1.76 1.95 2.45 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1207.0-5055 181.76 -50.93 3.79 -2.16 -1.13 ... 0.0 0.0 0.0 1.77 1.74 1.71 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1207.4-6239 181.87 -62.65 16.50 -2.34 -1.73 2.3E+02 0.0 0.0 0.0 1.12 1.63 1.92 yes ... ... ... ... ... ... C
1FGLJ1213.6-4424 183.41 -44.40 3.20 -2.43 -2.32 ... 0.09 0.04 0.0 2.00 1.45 1.76 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1214.4-2305 183.60 -23.10 4.70 -2.50 ... ... 0.0 0.04 0.0 1.14 2.17 1.89 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp3
1FGLJ1221.4-0635 185.36 -6.59 1.75 -2.64 -3.05 1.2E+02 0.0 0.04 0.02 1.17 1.67 1.76 ... ... ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ1223.4-3034 185.87 -30.57 2.88 -2.25 -3.27 ... 0.0 0.04 0.02 1.11 1.19 1.67 ... yes ... ... ... yes ... Sp2
1FGLJ1226.0+2954 186.51 29.91 4.34 -2.05 -1.64 3.6E+02 0.0 0.0 0.0 1.13 2.35 1.89 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1227.9-4852 186.98 -48.88 8.41 -2.46 -2.36 ... 0.0 0.0 0.0 1.04 1.65 1.58 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1232.2-5118 188.05 -51.31 1.66 -2.53 -2.29 ... 0.09 0.12 0.04 2.16 1.70 2.17 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp3
1FGLJ1234.0-5736 188.51 -57.61 4.83 -2.07 ... ... 0.0 0.04 0.04 2.42 1.73 3.45 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ1240.3-7154 190.10 -71.90 3.41 -2.36 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.01 1.79 1.59 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ1245.8-0632 191.46 -6.53 2.56 -2.78 ... ... 0.09 0.0 0.0 1.16 1.64 1.33 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp3
1FGLJ1249.3-2812 192.35 -28.21 0.50 -1.67 ... ... 0.0 0.04 0.04 1.26 1.35 1.59 ... ... yes ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ1250.9-4940 192.75 -49.67 3.96 -2.26 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.46 1.45 1.92 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ1256.1-5922 194.05 -59.38 2.42 -2.20 ... ... 0.0 0.04 0.02 1.75 1.71 1.70 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ1258.3+2125 194.59 21.42 0.48 -1.30 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.46 1.47 1.62 ... ... yes ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ1300.7-5547 195.19 -55.80 1.44 -2.78 -3.27 ... 0.0 0.0 0.0 1.35 1.23 1.39 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ1300.9-3745 195.23 -37.76 1.28 -2.56 -2.99 ... 0.0 0.0 0.02 1.34 2.37 1.65 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ1301.5-2046 195.38 -20.78 0.49 -2.08 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.15 1.34 1.50 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1301.8+0837 195.46 8.62 5.42 -2.43 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.32 1.14 2.09 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1306.4-6038 196.62 -60.64 13.24 -2.27 ... ... 0.09 0.04 0.02 1.73 1.59 1.50 yes yes ... ... ... ... ... C
1FGLJ1311.7-3429 197.95 -34.49 17.92 -2.27 -2.14 76.26 0.09 0.04 0.02 1.09 2.10 2.24 yes ... ... ... ... ... ... C
1FGLJ1312.6+0048 198.15 0.81 7.31 -2.03 -1.91 3.35 0.18 0.08 0.04 1.42 1.25 1.39 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1314.9-5338 198.73 -53.64 1.34 -2.60 -2.49 ... 0.0 0.0 0.0 1.02 1.36 2.95 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ1315.6-0729 198.92 -7.50 0.84 -1.81 -3.70 ... 0.09 0.04 0.04 2.02 1.93 2.30 ... yes ... ... ... yes BLLac Sp1,Sp2,Sp4
1FGLJ1320.1-4007 200.04 -40.13 1.41 -2.59 -3.22 0.16 0.09 0.0 0.02 1.36 2.62 1.82 ... ... ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,R,Sp3
1FGLJ1322.1+0838 200.54 8.65 3.18 -2.11 -2.60 9.41 0.09 0.04 0.02 3.26 1.55 1.96 ... ... ... ... ... yes BLLac Sp2,Sp4
1FGLJ1333.4-4036 203.36 -40.60 0.57 -2.69 -3.10 ... 0.36 0.08 0.02 2.93 5.33 2.18 ... yes ... ... yes yes FSRQ Sp1,Sp2,V,Sp3
1FGLJ1334.2-4448 203.56 -44.81 5.73 -2.48 -2.50 ... 0.0 0.04 0.0 1.16 2.04 1.97 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ1340.5-0413 205.14 -4.23 3.77 -1.77 -1.88 0.12 0.09 0.04 0.0 2.81 1.55 1.54 ... ... ... ... ... yes BLLac Sp1,R,Sp4
1FGLJ1351.8-1523 207.95 -15.39 0.42 -1.53 ... ... 0.0 0.04 0.04 2.08 2.89 3.21 ... ... yes ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ1353.6-6640 208.42 -66.68 2.66 -2.23 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.31 2.19 2.02 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ1405.5-5846 211.40 -58.78 2.33 -2.17 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.33 1.62 2.41 ... ... ... yes ... ... ... ...
1FGLJ1407.5-0944 211.89 -9.74 0.77 -2.22 -2.42 0.25 0.0 0.0 0.0 1.24 1.70 3.08 ... ... ... ... ... yes ... R
1FGLJ1407.9-2928 211.98 -29.47 0.46 -2.61 -3.14 ... 0.0 0.0 0.0 1.27 2.12 1.53 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ1412.6+7406 213.15 74.11 3.90 -3.03 ... ... 0.0 0.0 0.0 2.50 1.47 1.54 ... ... ... yes ... yes FSRQ Sp1,Sp3
1FGLJ1417.7-4407 214.43 -44.13 7.70 -2.39 -2.79 ... 0.09 0.0 0.02 1.61 1.56 1.85 ... yes ... ... ... yes ... Sp2
1FGLJ1417.7-5030 214.44 -50.51 5.04 -2.63 ... ... 0.0 0.04 0.0 1.06 1.77 1.87 ... ... ... yes ... yes FSRQ Sp1,Sp3
1FGLJ1419.7+7731 214.93 77.52 0.67 -1.89 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.22 1.53 1.49 ... ... ... yes ... ... ... ...
1FGLJ1441.8-6404 220.45 -64.08 3.52 -2.22 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.02 2.26 1.91 ... ... ... yes ... ... ... ...
1FGLJ1508.2-1306 227.06 -13.11 0.30 -1.78 -2.50 11.99 0.0 0.0 0.0 1.23 5.13 4.90 ... ... ... ... ... yes BLLac Sp1,Sp2,Sp4
1FGLJ1509.7-0843 227.44 -8.73 0.55 -1.71 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.62 1.81 1.38 ... ... yes ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ1511.8-0513 227.97 -5.23 1.89 -2.30 -2.76 0.31 0.09 0.0 0.0 1.61 1.73 2.32 ... ... ... ... ... yes ... Sp2,R
1FGLJ1511.9-0211 227.98 -2.20 1.46 -2.57 -2.84 ... 0.0 0.0 0.02 1.57 1.63 1.92 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ1511.9-2253 227.99 -22.89 3.45 -2.20 -3.07 0.50 0.0 0.0 0.0 2.17 1.23 1.53 ... ... ... ... ... yes ... Sp2,R
1FGLJ1515.5+5448 228.89 54.80 0.88 -1.36 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.05 1.84 1.97 ... ... yes ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ1518.0-5233 229.52 -52.57 9.20 -1.92 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.48 1.58 1.37 ... ... yes ... ... ... ... ...
Table A.1 (cont’d)
Source ra dec C Sp Sp R Duty Duty Duty DF DF DF pulsar Low E High E no variable blazar blazar Criterion
Name 1FGL <3GeV mois 2week week mois 2week week Source Source stat class
1FGLJ1527.6+4152 231.92 41.87 0.29 -1.77 ... ... 0.0 0.04 0.0 1.64 1.91 1.81 ... ... yes ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ1536.5-4949 234.15 -49.82 16.80 -2.23 -1.91 8.85 0.0 0.0 0.0 1.11 1.77 1.97 yes ... ... ... ... ... ... C
1FGLJ1539.0-3328 234.76 -33.47 28.08 -1.89 ... ... 0.09 0.08 0.06 1.81 1.44 1.50 ? yes ... ... ... ? ? ?
1FGLJ1542.9-2559 235.75 -25.99 0.73 -2.50 -2.67 ... 0.0 0.04 0.02 1.28 1.75 1.77 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ1544.0-0252 236.01 -2.87 1.08 -2.61 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.05 1.93 2.02 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp3
1FGLJ1544.5-1127 236.14 -11.46 5.79 -2.46 ... ... 0.09 0.0 0.0 1.71 1.31 1.92 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1549.7-0659 237.43 -6.99 3.47 -2.25 -2.32 6.72 0.0 0.04 0.04 1.01 1.63 2.10 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1553.9+4952 238.49 49.87 2.16 -1.86 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.23 1.33 1.67 ... ... ... yes ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ1619.3-5222 244.84 -52.38 9.83 -2.16 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.48 1.59 2.43 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1620.9-2731 245.23 -27.53 1.60 -2.34 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.71 1.45 1.59 ... ... ... yes ... ... ... ...
1FGLJ1624.0-4041 246.02 -40.69 23.75 -2.39 -2.31 5.4E+02 0.0 0.0 0.0 1.06 1.57 1.72 yes ... ... ... ... ... ... C
1FGLJ1625.3-0019 246.33 -0.33 22.71 -2.12 ... ... 0.0 0.04 0.02 1.09 1.57 1.53 yes yes ... ... ... ... ... C
1FGLJ1626.2-2038 246.57 -20.65 6.53 -2.48 ... ... 0.0 0.04 0.04 1.79 1.30 1.83 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1627.6+3218 246.91 32.32 7.57 -2.04 -1.15 2.8E+02 0.0 0.08 0.06 1.09 1.52 2.16 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1627.8-3204 246.95 -32.08 8.89 -2.09 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.38 2.97 1.71 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1630.3-1042 247.58 -10.71 0.51 -2.24 ... ... 0.09 0.0 0.02 1.47 1.37 2.33 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1630.5+3735 247.64 37.60 4.77 -2.28 -1.20 5.6E+03 0.0 0.04 0.02 1.02 1.68 1.44 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1639.5-5152 249.90 -51.88 9.04 -2.54 -2.81 15.36 0.0 0.0 0.0 1.34 1.72 2.00 ... ... ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ1647.9-1119 251.98 -11.33 6.07 -2.19 -2.07 ... 0.0 0.0 0.04 1.52 1.71 1.69 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1650.3-5410 252.60 -54.18 5.64 -2.26 ... ... 0.0 0.0 0.0 2.18 1.57 1.53 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ1653.6-0158 253.42 -1.98 13.03 -2.28 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.21 1.39 1.60 yes yes ... ... ... ... ... C
1FGLJ1656.2-3257 254.06 -32.95 2.94 -2.43 -2.67 25.11 0.36 0.0 0.04 4.82 1.18 1.28 ... ... ... ... yes yes FSRQ Sp2,V,Sp3
1FGLJ1702.4-5653 255.61 -56.90 11.05 -2.59 -2.31 ... 0.0 0.21 0.06 1.07 3.57 3.42 ... yes ... ... yes yes FSRQ Sp1,V,Sp3
1FGLJ1708.4-0755 257.11 -7.92 1.04 -2.52 ... ... 0.09 0.0 0.0 1.26 1.10 1.23 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp3
1FGLJ1709.8-2026 257.47 -20.43 8.58 -2.14 ... ... 0.0 0.04 0.02 1.74 1.47 1.99 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1715.2-3319 258.82 -33.33 7.62 -2.29 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.58 1.35 1.60 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1721.1+0713 260.29 7.22 5.17 -2.44 -2.21 ... 0.0 0.04 0.02 1.02 1.46 2.43 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1722.4-0421 260.61 -4.35 10.08 -2.22 -2.28 ... 0.0 0.0 0.0 1.03 1.67 1.45 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1725.2-0509 261.31 -5.15 1.40 -1.99 -2.02 ... 0.0 0.0 0.0 1.10 1.59 2.03 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1726.2-0724 261.56 -7.41 2.09 -2.38 -2.66 ... 0.0 0.0 0.0 1.02 1.22 2.36 ... yes ... ... ... yes ... Sp2
1FGLJ1729.8-4148 262.45 -41.80 0.14 -1.56 ... ... 0.0 0.0 0.02 1.04 1.04 1.70 ... ... ... yes ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ1730.4-2406 262.61 -24.11 12.84 -2.37 ... ... 0.27 0.0 0.0 1.63 1.31 1.77 yes yes ... ... ... ... ... C
1FGLJ1730.7-0352 262.68 -3.87 9.24 -2.13 ... ... 0.0 0.08 0.06 1.82 1.86 2.39 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1732.0-2957 263.02 -29.95 5.85 -2.18 ... ... 0.0 0.0 0.02 1.34 1.59 1.59 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1733.2-2628 263.31 -26.48 30.02 -2.42 -2.71 ... 0.0 0.0 0.0 1.04 1.81 1.84 ? yes ... ... ... ? ? ?
1FGLJ1735.1-0729 263.78 -7.50 3.86 -2.36 -2.56 ... 0.0 0.0 0.0 1.47 1.11 1.24 ... yes ... ... ... yes ... Sp2
1FGLJ1738.5-2656 264.65 -26.94 15.25 -2.42 -2.82 3.56 0.0 0.0 0.0 1.14 1.41 1.35 ? ... ... ... ... ? ? ?
1FGLJ1739.4+8717 264.87 87.29 1.56 -2.15 -1.97 3.14 0.45 0.04 0.02 7.66 1.31 1.41 ... ... ... ... yes yes FSRQ V,REm
1FGLJ1743.5-3314 265.88 -33.23 12.67 -2.32 ... ... 0.09 0.42 0.21 1.20 12.39 10.31 ... yes ... ... yes yes FSRQ C,V,RE2w,REw
1FGLJ1743.8-7620 265.96 -76.34 18.35 -2.13 -1.64 2.7E+03 0.0 0.0 0.08 1.11 1.21 2.31 yes ... ... ... ... ... ... C
1FGLJ1744.6-0354 266.15 -3.91 2.57 -2.07 ... ... 0.0 0.0 0.02 1.18 1.23 1.82 ... ... ... yes ... ... ... ...
1FGLJ1746.7-3233 266.69 -32.56 52.44 -2.37 ... ... 0.0 0.04 0.0 1.08 1.63 2.44 yes yes ... ... ... ... ... C
1FGLJ1749.5-0301 267.39 -3.02 5.76 -2.35 -2.00 ... 0.18 0.12 0.04 3.00 1.19 1.43 ... yes ... ... yes yes ... V
1FGLJ1754.0-5002 268.51 -50.03 7.21 -2.93 -2.80 ... 0.09 0.0 0.0 1.54 1.25 1.39 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ1806.2+0609 271.57 6.16 12.39 -2.33 -1.73 5.3E+02 0.0 0.12 0.02 1.46 4.08 3.16 ... ... ... ... yes yes ... C,V
1FGLJ1807.0-0906 271.77 -9.10 8.17 -2.56 -2.95 ... 0.0 0.0 0.0 1.17 1.33 1.55 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ1816.2-0942 274.07 -9.71 12.19 -2.76 ... ... 0.0 0.0 0.02 1.37 1.40 1.41 ? yes ... ... ... ? ? ?
1FGLJ1816.7+4509 274.18 45.16 1.36 -2.38 -2.15 0.94 0.0 0.0 0.06 1.13 1.43 2.13 ... ... ... ... ... yes ... R
1FGLJ1817.0+2519 274.27 25.33 2.06 -2.73 ... ... 0.18 0.08 0.04 2.55 2.08 1.95 ... ... ... yes ... yes FSRQ Sp1,Sp3
1FGLJ1820.5-3216 275.15 -32.28 5.60 -2.23 -1.60 1.6E+02 0.09 0.04 0.0 1.54 2.57 2.22 ... ... ... ... ... ... ... ...
Table A.1 (cont’d)
Source ra dec C Sp Sp R Duty Duty Duty DF DF DF pulsar Low E High E no variable blazar blazar Criterion
Name 1FGL <3GeV mois 2week week mois 2week week Source Source stat class
1FGLJ1822.6-0340 275.67 -3.67 15.49 -2.66 ... ... 0.09 0.0 0.0 1.37 1.60 1.72 ? yes ... ... ... ? ? ?
1FGLJ1823.0+0828 275.77 8.48 3.47 -2.00 ... ... 0.0 0.08 0.04 1.46 2.90 2.00 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ1823.4-3009 275.86 -30.16 3.14 -2.21 -2.28 1.81 0.09 0.0 0.0 1.24 1.69 1.34 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1823.5-3454 275.90 -34.91 3.01 -1.69 ... ... 0.09 0.04 0.02 3.42 1.61 2.09 ... ... yes ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ1824.6+1013 276.17 10.22 1.79 -2.09 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.22 2.61 1.48 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ1829.3-2423 277.33 -24.38 6.01 -1.88 -1.25 ... 0.0 0.0 0.0 2.95 1.93 1.60 ... yes ... ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ1830.0+0043 277.51 0.73 16.87 -2.55 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.07 1.68 1.91 ? yes ... ... ... ? ? ?
1FGLJ1830.1-0425 277.55 -4.42 17.82 -2.43 ... ... 0.09 0.04 0.08 1.56 2.48 2.14 yes yes ... ... ... ... ... C
1FGLJ1833.2-6502 278.32 -65.04 1.71 -1.90 ... ... 0.0 0.08 0.04 1.35 2.08 2.27 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ1835.3+1345 278.84 13.77 3.00 -2.08 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.22 1.85 3.87 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ1842.0-1409 280.51 -14.16 2.30 -2.43 ... ... 0.18 0.0 0.0 5.01 2.40 1.49 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ1842.3-5845 280.59 -58.75 5.06 -1.66 ... ... 0.0 0.0 0.02 1.34 1.94 2.28 ... ... yes ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ1844.1+1547 281.04 15.79 6.30 -2.18 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.40 2.58 2.50 ... ... ... yes ... ... ... ...
1FGLJ1845.9-1133 281.50 -11.55 22.20 -2.91 -3.60 ... 0.0 0.0 0.0 1.02 2.94 2.21 ? yes ... ... ... ? ? ?
1FGLJ1846.0-0831 281.52 -8.52 8.41 -2.59 -2.78 ... 0.18 0.04 0.02 1.38 1.42 1.49 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ1858.1-2218 284.54 -22.31 16.33 -1.99 ... ... 0.0 0.04 0.04 1.94 1.34 3.05 yes yes ... ... ... ... ... C
1FGLJ1901.6-7051 285.42 -70.86 0.75 -2.21 -1.86 ... 0.0 0.04 0.02 1.06 2.15 2.35 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1904.4-2725 286.10 -27.43 6.00 -2.18 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.22 1.43 2.02 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ1904.4-0703 286.11 -7.06 1.59 -2.69 -3.13 4.8E+02 0.18 0.0 0.0 1.32 4.00 2.43 ... ... ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ1907.4-0358 286.85 -3.97 1.70 -2.79 ... ... 0.0 0.0 0.04 1.09 1.26 1.56 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp3
1FGLJ1908.5-0138 287.13 -1.64 5.61 -2.31 -2.30 2.07 0.0 0.04 0.08 1.05 1.44 1.96 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1911.1-5306 287.79 -53.11 2.62 -2.28 -2.00 ... 0.0 0.04 0.0 1.24 1.33 2.01 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1911.7+0307 287.94 3.13 2.06 -2.18 -2.61 ... 0.0 0.0 0.0 1.55 1.33 1.63 ... yes ... ... ... yes ... Sp2
1FGLJ1913.2-0744 288.30 -7.74 3.10 -2.36 -3.14 ... 0.09 0.04 0.02 1.59 2.40 2.46 ... yes ... ... ... yes ... Sp2
1FGLJ1916.9-3028 289.24 -30.47 1.51 -1.92 -1.53 0.61 0.0 0.04 0.02 1.33 2.00 1.72 ... ... ... ... ... yes BLLac R,Sp4
1FGLJ1919.9+6633 289.99 66.56 2.46 -2.31 ... ... 0.09 0.0 0.0 2.03 1.42 1.77 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ1921.2+0132 290.31 1.55 16.93 -2.46 -2.70 ... 0.0 0.0 0.0 1.46 2.01 1.84 ? yes ... ... ... ? ? ?
1FGLJ1925.4-3811 291.36 -38.19 2.32 -2.09 -2.76 1.77 0.0 0.0 0.0 1.61 1.17 1.28 ... ... ... ... ... yes BLLac Sp2,Sp4
1FGLJ1933.3+0723 293.35 7.40 3.15 -2.34 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.34 2.36 1.90 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ1942.7+1033 295.69 10.56 11.99 -1.78 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.34 1.61 2.08 ... yes ... ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ1946.7-5404 296.69 -54.08 4.67 -2.31 -2.29 ... 0.0 0.0 0.0 1.02 1.50 1.84 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1948.6+2437 297.15 24.63 6.02 -2.08 ... ... 0.0 0.0 0.0 3.27 1.10 1.77 ... ... ... yes ... ... ... ...
1FGLJ1950.0+0904 297.52 9.07 0.99 -2.00 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.08 1.66 2.98 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ1950.4+1226 297.62 12.43 1.68 -2.71 -2.81 ... 0.0 0.0 0.0 1.51 1.52 1.57 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ1956.2-0238 299.05 -2.64 1.83 -2.44 ... ... 0.0 0.0 0.04 1.56 1.78 1.80 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ1958.9+3459 299.73 35.00 5.65 -2.23 ... ... 0.0 0.0 0.0 2.05 1.60 2.50 ... ... ... yes ... ... ... ...
1FGLJ2004.7+3343 301.19 33.72 4.10 -2.21 -2.47 0.69 0.0 0.0 0.0 1.10 1.32 1.57 ... ... ... ... ... yes ... R
1FGLJ2004.8+7004 301.21 70.07 3.88 -2.18 -1.83 5.43 0.0 0.0 0.0 1.43 1.66 1.78 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ2007.0+0145 301.75 1.76 6.73 -1.80 ... ... 0.0 0.0 0.06 1.37 1.39 2.78 ... ... ... yes yes yes BLLac Sp1,V,Sp4
1FGLJ2011.4-2903 302.85 -29.06 3.36 -1.77 ... ... 0.0 0.0 0.0 3.25 1.92 1.70 ... ... yes ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ2014.4+0647 303.62 6.79 0.35 -1.78 ... ... 0.0 0.0 0.0 2.11 1.72 3.14 ... ... yes ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ2015.7+3708 303.93 37.14 38.46 -2.27 -2.12 16.60 0.36 0.0 0.0 1.99 2.40 3.31 ... ... ... ... yes yes ... C,V
1FGLJ2015.8-3251 303.97 -32.85 7.38 -2.80 -3.35 6.43 0.0 0.33 0.21 1.23 2.54 2.59 ... ... ... ... yes yes FSRQ Sp1,Sp2,V,Sp3
1FGLJ2017.9-1621 304.49 -16.35 5.51 -2.06 -2.24 2.01 0.0 0.0 0.0 1.62 1.48 1.38 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ2027.6+3335 306.92 33.59 74.62 -2.35 ... ... 0.27 0.04 0.02 1.24 1.83 2.00 ... yes ... ... yes yes ... C,V
1FGLJ2029.0-1840 307.27 -18.67 1.22 -2.00 -2.86 0.12 0.09 0.25 0.10 2.87 1.31 1.48 ... ... ... ... yes yes BLLac Sp2,V,R,Sp4
1FGLJ2030.0+3641 307.50 36.68 31.18 -2.11 -1.44 1.1E+02 0.0 0.04 0.02 1.04 2.42 3.39 yes ... ... ... ... ... ... C
1FGLJ2030.9+4411 307.73 44.20 29.21 -2.53 ... ... 0.09 0.0 0.0 1.12 1.32 1.81 ? yes ... ... ... ? ? ?
1FGLJ2032.8+3928 308.20 39.47 44.65 -2.57 -3.32 ... 0.09 0.0 0.0 1.36 1.22 1.74 ? yes ... ... ... ? ? ?
1FGLJ2034.6-4202 308.66 -42.04 2.34 -1.97 -2.91 ... 0.0 0.0 0.04 1.13 1.46 2.21 ... yes ... ... ... yes BLLac Sp2,Sp4
Table A.1 (cont’d)
Source ra dec C Sp Sp R Duty Duty Duty DF DF DF pulsar Low E High E no variable blazar blazar Criterion
Name 1FGL <3GeV mois 2week week mois 2week week Source Source stat class
1FGLJ2034.7+3639 308.70 36.65 8.89 -2.21 ... ... 0.09 0.0 0.0 1.91 1.28 2.60 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ2037.0-3329 309.27 -33.49 2.70 -2.05 -2.13 0.04 0.0 0.08 0.0 2.37 1.79 1.80 ... ... ... ... ... yes BLLac R,Sp4
1FGLJ2037.2+4944 309.30 49.74 6.21 -2.07 -1.00 ... 0.0 0.0 0.0 1.01 1.36 2.77 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ2039.4-5621 309.87 -56.35 4.43 -2.41 -2.32 47.67 0.0 0.0 0.0 1.02 1.17 1.61 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ2040.4+4652 310.11 46.87 7.53 -2.45 -2.41 5.90 0.0 0.0 0.0 1.08 1.05 1.23 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ2040.9-3701 310.24 -37.03 2.19 -2.33 -2.26 ... 0.0 0.0 0.0 1.47 1.07 1.35 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ2043.0-7317 310.77 -73.29 2.04 -2.33 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.72 1.95 1.52 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ2043.2+1709 310.82 17.16 12.03 -2.13 -1.67 2.1E+02 0.0 0.0 0.0 1.13 1.85 2.29 yes ... ... ... ... ... ... C
1FGLJ2047.6+1055 311.92 10.93 6.88 -2.35 -1.92 ... 0.0 0.0 0.04 1.59 1.33 2.44 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ2052.2+5059 313.06 50.99 4.77 -2.37 -2.76 75.34 0.0 0.0 0.0 1.09 1.53 2.32 ... ... ... ... ... yes ... Sp2
1FGLJ2054.0-3307 313.50 -33.12 2.89 -2.51 ... ... 0.0 0.0 0.02 1.16 1.65 1.54 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp3
1FGLJ2056.7+4938 314.18 49.64 1.68 -2.11 ... ... 0.0 0.04 0.02 1.19 1.60 1.53 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ2058.8-3903 314.72 -39.06 0.68 -1.67 ... ... 0.0 0.0 0.0 2.55 1.14 1.51 ... ... yes ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ2103.0-1127 315.75 -11.45 3.06 -1.88 ... ... 0.0 0.0 0.02 1.24 1.74 2.04 ... yes ... ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ2104.6+2119 316.16 21.33 1.67 -2.26 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.04 1.76 1.76 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ2105.9+6917 316.48 69.30 1.01 -2.94 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.14 1.69 1.96 ... ... yes ... ... yes FSRQ Sp1,Sp3
1FGLJ2110.3+3820 317.60 38.34 3.05 -2.24 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.20 2.22 1.52 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ2110.6+0403 317.66 4.06 1.86 -2.02 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.75 1.50 1.63 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ2111.3+4607 317.84 46.13 51.22 -2.18 -1.44 5.0E+02 0.0 0.0 0.0 1.01 2.69 3.09 yes ... ... ... ... ... ... C
1FGLJ2112.5-3044 318.14 -30.74 13.01 -2.10 ... ... 0.27 0.0 0.02 2.40 1.26 1.54 ... yes ... ... yes yes BLLac C,V,Sp4
1FGLJ2116.8+3729 319.21 37.49 6.35 -2.45 ... ... 0.0 0.21 0.02 1.22 2.53 3.31 ... yes ... ... yes yes FSRQ V,Sp3
1FGLJ2118.3-3237 319.58 -32.63 1.88 -1.66 ... ... 0.0 0.08 0.0 1.13 1.65 1.77 ... yes ... ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ2128.0+3623 322.01 36.40 1.27 -1.85 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.90 1.45 1.46 ... ... yes ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ2129.8-0427 322.46 -4.46 2.12 -2.29 -1.66 ... 0.0 0.0 0.0 1.96 1.54 1.63 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ2134.5-2130 323.64 -21.51 6.86 -1.94 -2.13 0.13 0.0 0.0 0.0 1.33 3.00 2.25 ... ... ... ... ... yes BLLac R,Sp4
1FGLJ2139.9+4715 324.99 47.26 22.02 -2.35 -1.60 ... 0.0 0.0 0.0 1.33 1.91 1.91 yes yes ... ... ... ... ... C
1FGLJ2147.0+3119 326.75 31.33 0.71 -2.60 ... ... 0.0 0.04 0.0 2.05 1.49 1.48 ... ... ... yes ... yes FSRQ Sp1,Sp3
1FGLJ2152.4-7532 328.10 -75.54 7.05 -2.73 -3.29 ... 0.0 0.0 0.02 1.16 5.83 1.88 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ2158.7+6547 329.68 65.79 2.41 -2.49 -2.56 0.05 0.0 0.0 0.0 1.19 1.18 1.46 ... ... ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,R,Sp3
1FGLJ2159.9-1234 329.99 -12.57 0.73 -2.39 -2.93 ... 0.09 0.0 0.0 4.33 1.48 1.76 ... yes ... ... ... yes ... Sp2
1FGLJ2204.3-5017 331.08 -50.30 1.90 -3.10 -3.13 ... 0.18 0.08 0.04 1.91 2.70 2.56 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ2207.5+6440 331.88 64.67 5.10 -2.64 ... ... 0.0 0.08 0.04 1.02 1.69 1.91 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp3
1FGLJ2214.5+5949 333.64 59.83 10.56 -2.33 ... ... 0.0 0.04 0.04 1.24 1.32 1.56 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ2223.3+0103 335.83 1.06 1.48 -2.11 ... ... 0.0 0.04 0.02 1.30 1.37 1.72 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ2227.4-7804 336.86 -78.07 0.24 -2.60 -3.13 0.28 0.09 0.0 0.02 1.87 1.93 2.57 ... ... ... ... yes yes FSRQ Sp1,Sp2,V,R,Sp3
1FGLJ2228.5-1633 337.13 -16.56 5.12 -2.34 ... ... 0.0 0.04 0.02 1.62 1.86 1.91 ... yes ... ... yes yes ... V
1FGLJ2234.8+0944 338.71 9.74 5.30 -2.37 -1.63 ... 0.09 0.0 0.0 2.25 1.65 2.03 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ2246.3+1549 341.58 15.82 0.98 -1.72 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.23 1.71 1.88 ... ... yes ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ2250.8+6336 342.72 63.62 9.77 -2.53 -2.81 14.94 0.0 0.0 0.0 1.25 2.22 2.50 ... ... ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ2251.2-4928 342.82 -49.48 0.72 -1.78 -1.36 17.37 0.0 0.04 0.02 1.98 1.39 1.75 ... ... ... ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ2256.9-1024 344.23 -10.40 7.03 -2.03 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.78 2.07 2.96 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ2257.9-3643 344.50 -36.72 5.41 -2.11 -1.92 0.07 0.0 0.0 0.0 1.03 1.43 1.60 ... ... ... ... ... yes BLLac R,Sp4
1FGLJ2321.4+1738 350.36 17.65 2.20 -1.92 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.00 1.88 2.05 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ2328.6+1209 352.17 12.15 4.89 -2.16 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.37 1.53 1.33 ... ... ... yes ... ... ... ...
1FGLJ2330.3-4745 352.60 -47.76 3.26 -2.49 -2.23 ... 0.09 0.0 0.0 2.05 1.60 1.62 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp3
1FGLJ2333.0-5535 353.26 -55.59 1.95 -2.71 -2.61 ... 0.0 0.04 0.02 1.15 1.87 0.76 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ2334.2+4319 353.56 43.32 0.59 -2.00 ... ... 0.0 0.0 0.0 6.26 2.25 2.49 ... ... ... yes ... ... ... ...
1FGLJ2339.7-0531 354.93 -5.52 22.70 -1.98 -1.31 36.60 0.27 0.0 0.0 1.75 1.96 1.45 ... ... ... ... yes yes BLLac C,V,Sp4
1FGLJ2347.3+0710 356.83 7.17 0.24 -1.52 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.45 1.56 1.68 ... ... yes ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ2355.9-6613 358.99 -66.23 3.04 -2.74 -2.73 ... 0.0 0.0 0.0 1.07 1.25 1.34 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
Table A.1 (cont’d)
Source ra dec C Sp Sp R Duty Duty Duty DF DF DF pulsar Low E High E no variable blazar blazar Criterion
Name 1FGL <3GeV mois 2week week mois 2week week Source Source stat class
1FGLJ2356.0-5253 359.01 -52.90 2.99 -2.61 -2.61 ... 0.0 0.0 0.0 1.16 1.75 1.86 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ0000.8+6600c 0.21 66.00 7.76 -2.51 -2.73 ... 0.09 0.0 0.0 1.15 1.31 1.26 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ0224.0+6201c 36.01 62.02 34.16 -2.35 ... ... 0.0 0.0 0.04 1.01 1.05 1.16 yes yes ... ... ... ... ... C
1FGLJ0430.3+3511c 67.59 35.18 7.37 -2.56 -2.57 ... 0.0 0.0 0.04 2.27 1.57 2.15 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ0534.7-0531c 83.69 -5.52 12.99 -2.37 -1.98 ... 0.0 0.04 0.02 1.21 1.20 1.31 yes yes ... ... ... ... ... C
1FGLJ0536.2-0607c 84.06 -6.13 6.08 -2.32 -1.66 ... 0.0 0.0 0.0 1.07 1.74 1.12 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ0540.4-0737c 85.12 -7.63 4.70 -2.24 -1.34 0.35 0.0 0.08 0.02 1.24 3.27 1.99 ... ... ... ... ... yes ... R
1FGLJ0541.1+3542c 85.28 35.71 3.38 -2.46 -2.97 1.0E+03 0.0 0.04 0.02 1.36 1.57 2.44 ... ... ... ... ... yes FSRQ Sp2,Sp3
1FGLJ0547.0+0020c 86.77 0.34 10.58 -2.49 -2.83 ... 0.0 0.0 0.0 1.07 1.78 1.56 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ0549.9+2654c 87.48 26.90 2.60 -2.71 ... ... 0.18 0.0 0.02 1.49 1.37 1.63 ... ... yes ... ... yes FSRQ Sp1,Sp3
1FGLJ0551.6+0449c 87.92 4.83 11.60 -2.66 -2.49 ... 0.0 0.08 0.02 1.53 1.73 1.79 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ0608.3+2038c 92.08 20.64 23.61 -2.38 ... ... 0.09 0.04 0.06 1.31 1.35 1.72 yes yes ... ... ... ... ... C
1FGLJ0634.3+0402c 98.58 4.04 22.35 -2.43 ... ... 0.0 0.04 0.06 1.01 1.69 1.74 yes yes ... ... ... ... ... C
1FGLJ0641.5+1023c 100.38 10.40 2.86 -2.19 -3.41 1.70 0.18 0.04 0.0 2.72 1.51 2.19 ... ... ... ... ... yes ... Sp2
1FGLJ0705.9-1051c 106.50 -10.85 6.74 -2.42 -2.61 ... 0.09 0.04 0.02 1.57 1.48 1.43 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp2,Sp3
1FGLJ0724.7-2223c 111.18 -22.38 3.81 -2.45 -2.73 0.05 0.09 0.04 0.0 1.73 1.64 1.33 ... ... ... ... ... yes FSRQ Sp2,R,Sp3
1FGLJ0731.2-1910c 112.82 -19.17 9.97 -2.51 -3.14 ... 0.0 0.04 0.04 2.01 1.50 1.97 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ0742.1-4849c 115.54 -48.83 2.52 -2.76 -3.70 ... 0.09 0.04 0.0 1.51 1.95 1.84 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ0845.5-4327c 131.38 -43.46 34.30 -2.13 ... ... 0.09 0.08 0.06 2.23 2.22 3.52 yes yes ... ... ... ... ... C
1FGLJ0902.5-4731c 135.64 -47.53 11.66 -2.41 -3.03 2.25 0.09 0.12 0.06 1.16 1.61 1.53 ... ... ... ... yes yes FSRQ Sp2,V,Sp3
1FGLJ0906.3-4855c 136.59 -48.93 18.51 -2.48 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.23 1.45 2.21 yes yes ... ... ... ... ... C
1FGLJ1057.2-6026c 164.32 -60.45 14.60 -2.28 -1.88 43.82 0.0 0.0 0.0 1.14 1.09 1.63 yes ... ... ... ... ... ... C
1FGLJ1104.0-6047c 166.02 -60.80 21.48 -2.28 -1.84 23.78 0.0 0.04 0.0 1.00 1.29 1.31 yes ... ... ... ... ... ... C
1FGLJ1106.7-6150c 166.68 -61.84 5.54 -2.28 ... ... 0.0 0.04 0.0 1.19 2.14 2.14 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ1112.1-6041c 168.05 -60.69 21.82 -2.10 -1.56 44.09 0.09 0.04 0.06 1.27 1.25 1.78 yes ... ... ... ... ... ... C
1FGLJ1115.2-6124c 168.80 -61.40 3.78 -2.28 -1.45 5.54 0.0 0.0 0.02 1.22 1.15 2.31 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1127.7-6244c 171.93 -62.74 9.74 -2.18 -1.64 0.48 0.0 0.0 0.0 1.19 1.78 1.79 ... ... ... ... ... yes ... R
1FGLJ1136.0-6226c 174.02 -62.43 2.04 -2.25 -1.40 3.82 0.0 0.04 0.0 1.29 3.61 1.20 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1241.6-6240c 190.42 -62.68 8.29 -2.52 ... ... 0.09 0.04 0.04 1.33 1.45 1.60 ... ... ... yes ... yes FSRQ Sp1,Sp3
1FGLJ1256.9-6337c 194.25 -63.62 8.86 -2.24 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.42 2.32 2.27 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1301.4-6245c 195.36 -62.76 6.12 -2.30 -1.51 8.69 0.0 0.0 0.0 1.18 1.25 1.72 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1309.9-6229c 197.50 -62.49 4.57 -2.13 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.10 1.21 1.67 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ1315.0-6235c 198.76 -62.60 4.65 -2.27 -1.06 ... 0.0 0.0 0.0 1.16 1.78 2.65 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1317.5-6318c 199.38 -63.30 4.23 -2.02 ... ... 0.0 0.0 0.02 1.38 1.26 2.10 ... ... ... yes ... ... ... ...
1FGLJ1320.6-6258c 200.16 -62.97 8.29 -2.27 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.30 1.10 1.29 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1405.1-6123c 211.30 -61.39 24.31 -2.27 -1.81 11.41 0.0 0.0 0.06 1.12 1.19 1.34 yes ... ... ... ... ... ... C
1FGLJ1503.4-5805c 225.87 -58.10 4.97 -2.28 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.00 1.47 1.99 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ1510.8-5804c 227.71 -58.07 1.99 -2.19 ... ... 0.0 0.0 0.02 1.16 2.13 2.42 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ1542.6-5407c 235.67 -54.13 11.32 -2.27 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.41 1.87 1.93 ... ... ... yes ... ... ... ...
1FGLJ1548.9-5509c 237.24 -55.16 7.01 -2.36 ... ... 0.0 0.0 0.02 5.12 3.62 2.25 ... ... ... yes ... ... ... ...
1FGLJ1553.6-0300c 238.42 -3.01 1.23 -2.10 -2.94 0.44 0.0 0.0 0.0 1.23 2.11 1.59 ... ... ... ... ... yes BLLac Sp2,R,Sp4
1FGLJ1554.0-5345c 238.52 -53.77 10.57 -2.27 -2.46 1.29 0.0 0.0 0.0 1.01 2.25 1.78 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1554.8-5312c 238.70 -53.21 4.43 -2.28 -2.22 5.44 0.18 0.0 0.06 2.06 1.64 2.36 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1555.9-5226c 238.99 -52.44 3.30 -2.34 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.04 1.25 2.48 ... ... ... yes ... ... ... ...
1FGLJ1601.7-4217c 240.43 -42.29 2.61 -2.48 -2.93 ... 0.0 0.0 0.02 1.96 1.36 1.68 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp2,Sp3
1FGLJ1613.6-5100c 243.42 -51.00 7.86 -2.29 -1.59 3.27 0.09 0.08 0.02 1.19 1.42 2.25 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1614.7-5138c 243.68 -51.64 18.09 -2.16 -1.94 65.58 0.0 0.0 0.02 1.25 1.47 1.96 yes ... ... ... ... ... ... C
1FGLJ1616.6-5035c 244.16 -50.59 0.51 -2.07 ... ... 0.0 0.04 0.0 2.99 1.96 1.86 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ1619.7-5043c 244.94 -50.73 22.06 -2.19 -2.04 10.19 0.0 0.0 0.0 1.28 1.68 1.60 yes ... ... ... ... ... ... C
1FGLJ1620.8-4928c 245.22 -49.48 41.37 -2.16 -1.14 5.9E+02 0.0 0.04 0.04 1.10 1.17 1.39 yes ... ... ... ... ... ... C
Table A.1 (cont’d)
Source ra dec C Sp Sp R Duty Duty Duty DF DF DF pulsar Low E High E no variable blazar blazar Criterion
Name 1FGL <3GeV mois 2week week mois 2week week Source Source stat class
1FGLJ1622.9-5008c 245.73 -50.14 11.71 -2.21 -1.66 41.84 0.0 0.0 0.06 1.17 1.28 1.39 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1623.5-2345c 245.89 -23.75 7.20 -2.29 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.38 1.54 2.17 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1623.7-4943c 245.93 -49.73 10.48 -2.10 -1.22 ... 0.0 0.0 0.0 1.34 1.31 1.74 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1625.8-2429c 246.47 -24.50 11.08 -2.31 -2.10 59.80 0.09 0.04 0.06 1.16 1.30 1.63 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1626.0-4917c 246.51 -49.29 8.46 -2.17 ... ... 0.09 0.04 0.06 1.76 2.67 2.31 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ1628.6-2419c 247.16 -24.33 3.95 -2.10 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.24 1.54 1.33 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1632.7-4733c 248.18 -47.56 9.67 -2.13 ... ... 0.0 0.0 0.02 1.50 2.24 1.69 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1632.7-2431c 248.19 -24.52 19.05 -2.31 ... ... 0.18 0.08 0.02 2.01 1.60 1.58 yes yes ... ... ... ... ... C
1FGLJ1632.9-4802c 248.23 -48.04 8.77 -2.19 -2.09 4.79 0.0 0.04 0.02 1.01 1.19 1.28 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1636.4-4737c 249.12 -47.62 35.19 -2.24 -2.44 3.50 0.0 0.0 0.04 1.04 1.16 2.11 yes ... ... ... ... ... ... C
1FGLJ1645.0-2155c 251.25 -21.93 11.18 -2.27 ... ... 0.18 0.04 0.02 2.47 1.88 1.68 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1649.3-4501c 252.34 -45.03 6.75 -2.31 -2.96 ... 0.0 0.04 0.02 1.08 1.52 1.85 ... yes ... ... ... yes ... Sp2
1FGLJ1651.5-4602c 252.88 -46.03 4.45 -2.20 -2.25 22.10 0.0 0.04 0.04 1.28 1.34 2.25 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1652.8-4350c 253.21 -43.84 23.25 -2.38 -2.17 69.46 0.09 0.12 0.06 1.40 2.45 2.94 yes ... ... ... ... ... ... C
1FGLJ1702.4-4147c 255.60 -41.79 2.19 -2.48 -3.40 ... 0.18 0.12 0.06 2.07 2.34 3.44 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ1705.5-4034c 256.38 -40.58 9.10 -2.30 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.11 1.55 1.64 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ1707.1-4158c 256.79 -41.97 5.46 -2.15 -3.29 6.3E-03 0.0 0.0 0.02 1.00 2.15 2.74 ... ... ... ... ... yes ... Sp2,R
1FGLJ1707.9-4110c 256.98 -41.17 3.72 -2.15 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.41 1.44 1.74 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ1714.5-3830c 258.65 -38.50 6.94 -2.26 -2.43 8.86 0.0 0.0 0.06 1.31 1.15 1.75 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1716.9-3830c 259.23 -38.51 20.47 -2.26 ... ... 0.0 0.04 0.04 1.84 3.28 2.57 yes ... yes ... ... ... ... C
1FGLJ1717.9-3729c 259.50 -37.49 10.85 -2.22 ... ... 0.0 0.04 0.08 1.07 1.53 2.20 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1720.7-3707c 260.19 -37.13 4.24 -2.33 -3.32 ... 0.09 0.04 0.02 1.82 1.60 2.40 ... yes ... ... ... yes ... Sp2
1FGLJ1724.0-3611c 261.00 -36.19 1.95 -2.47 -3.22 ... 0.0 0.0 0.02 1.29 1.25 1.45 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp2,Sp3
1FGLJ1724.0-3448c 261.01 -34.80 2.65 -2.32 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.27 1.18 1.38 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ1726.2-3521c 261.56 -35.36 14.67 -2.43 -2.83 34.93 0.09 0.0 0.02 1.24 1.19 1.25 ? ... ... ... ... ? ? ?
1FGLJ1729.1-3452c 262.29 -34.88 3.98 -2.26 ... ... 0.09 0.08 0.04 2.05 1.58 1.67 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1729.1-3641c 262.30 -36.69 12.11 -2.28 -2.60 0.58 0.0 0.0 0.06 1.42 2.24 2.41 ? ... ... ... ... ? ? ?
1FGLJ1730.0-3408c 262.51 -34.14 15.21 -2.47 ... ... 0.09 0.0 0.0 1.20 1.17 1.47 yes yes ... ... ... ... ... C
1FGLJ1732.3-3243c 263.09 -32.73 15.29 -2.33 -2.46 ... 0.09 0.0 0.02 1.41 1.29 1.48 yes yes ... ... ... ... ... C
1FGLJ1740.3-3053c 265.09 -30.90 36.15 -2.33 -2.28 11.35 0.0 0.12 0.04 1.09 1.32 1.38 yes ... ... ... ... ... ... C
1FGLJ1744.0-2931c 266.00 -29.53 5.37 -2.28 -2.87 40.09 0.0 0.0 0.02 1.32 1.69 2.38 ... ... ... ... ... yes ... Sp2
1FGLJ1747.0+0221c 266.76 2.36 2.19 -2.52 -2.67 ... 0.0 0.0 0.0 1.01 1.42 1.69 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ1747.6-2820c 266.92 -28.34 12.79 -2.26 ... ... 0.0 0.04 0.02 1.61 1.47 1.39 yes yes ... ... ... ... ... C
1FGLJ1748.3-2916c 267.10 -29.27 5.74 -2.27 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.36 1.26 1.57 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1754.5-2537c 268.64 -25.62 8.26 -2.44 ... ... 0.09 0.04 0.0 1.34 1.40 1.38 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1800.5-2359c 270.14 -24.00 10.23 -2.27 -2.27 5.88 0.18 0.08 0.04 1.27 1.17 1.39 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1803.1-2147c 270.80 -21.79 17.53 -2.23 ... ... 0.09 0.04 0.04 1.21 1.12 1.96 yes yes ... ... ... ... ... C
1FGLJ1808.5-1954c 272.13 -19.90 27.89 -2.33 -2.60 0.92 0.0 0.0 0.0 1.12 1.34 1.56 ? ... ... ... ... ? ? ?
1FGLJ1810.9-1905c 272.75 -19.08 5.55 -2.26 -2.57 0.57 0.27 0.0 0.08 2.55 1.69 2.09 ... ... ... ... yes yes ... Sp2,V,R
1FGLJ1814.0-1736c 273.52 -17.60 26.22 -2.34 -2.42 6.59 0.09 0.0 0.04 1.17 1.18 1.40 yes ... ... ... ... ... ... C
1FGLJ1817.6-1651c 274.41 -16.86 10.64 -2.32 -2.70 31.15 0.0 0.08 0.0 1.05 2.09 1.35 ... ... ... ... ... yes ... Sp2
1FGLJ1818.7-1557c 274.68 -15.96 9.40 -2.34 -2.66 ... 0.0 0.0 0.0 1.02 1.19 1.60 ... yes ... ... ... yes ... Sp2
1FGLJ1819.4-1518c 274.85 -15.31 20.89 -2.42 -2.53 ... 0.09 0.08 0.06 1.15 1.50 1.95 ? yes ... ... ... ? ? ?
1FGLJ1821.1-1425c 275.29 -14.42 5.86 -2.23 -2.30 34.16 0.18 0.08 0.04 2.86 2.38 2.34 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1823.2-1336c 275.81 -13.61 7.07 -2.12 -1.70 95.13 0.0 0.0 0.0 1.34 1.30 2.19 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1825.7-1410c 276.44 -14.18 1.44 -1.00 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.55 1.32 1.49 ... ... ... yes ... yes BLLac Sp1,Sp4
1FGLJ1827.9-1128c 277.00 -11.48 15.62 -2.37 ... ... 0.27 0.04 0.04 2.63 2.62 2.21 ... yes ... ... yes yes ... C,V
1FGLJ1829.6-1006c 277.41 -10.11 6.74 -2.31 -2.97 ... 0.0 0.04 0.0 1.17 1.40 1.95 ... yes ... ... ... yes ... Sp2
1FGLJ1831.5-0200c 277.88 -2.01 16.73 -2.54 -2.66 21.47 0.0 0.21 0.08 1.08 1.55 1.47 ... ... ... ... yes yes FSRQ C,Sp1,Sp2,V,Sp3
1FGLJ1837.5-0659c 279.39 -6.99 8.19 -2.19 -2.10 2.91 0.0 0.17 0.12 1.13 1.85 2.35 ... ... ... ... yes yes ... V
Table A.1 (cont’d)
Source ra dec C Sp Sp R Duty Duty Duty DF DF DF pulsar Low E High E no variable blazar blazar Criterion
Name 1FGL <3GeV mois 2week week mois 2week week Source Source stat class
1FGLJ1839.1-0543c 279.78 -5.73 78.02 -2.31 -2.22 30.10 0.0 0.0 0.0 1.00 1.07 1.07 yes ... ... ... ... ... ... C
1FGLJ1842.9-0359c 280.73 -3.99 9.75 -2.21 -1.87 22.98 0.0 0.0 0.02 1.08 1.07 1.67 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1844.2-0342c 281.06 -3.71 17.15 -2.19 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.05 1.31 1.57 yes yes ... ... ... ... ... C
1FGLJ1844.3-0309c 281.09 -3.16 9.75 -2.09 -1.40 1.8E+02 0.0 0.08 0.02 1.12 1.60 1.83 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1846.8-0233c 281.70 -2.56 12.89 -2.11 -1.88 27.48 0.09 0.04 0.0 1.19 1.75 1.86 yes ... ... ... ... ... ... C
1FGLJ1848.1-0145c 282.05 -1.76 16.71 -2.15 -1.96 1.3E+02 0.55 0.08 0.08 2.94 1.64 1.72 ... ... ... ... yes yes ... C,V
1FGLJ1849.0-0055c 282.27 -0.93 5.32 -2.10 -1.75 17.04 0.0 0.0 0.0 1.23 1.37 1.80 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1849.7-0121c 282.43 -1.36 16.46 -2.13 -1.84 1.5E+02 0.09 0.04 0.04 1.86 1.53 2.02 yes ... ... ... ... ... ... C
1FGLJ1850.2-0019c 282.55 -0.33 13.28 -2.21 -1.84 ... 0.09 0.04 0.02 1.46 1.95 2.49 yes yes ... ... ... ... ... C
1FGLJ1853.1+0032c 283.29 0.54 14.28 -2.16 -1.92 25.89 0.0 0.04 0.02 1.17 2.48 2.04 yes ... ... ... ... ... ... C
1FGLJ1855.7-1136c 283.93 -11.61 0.74 -2.51 -3.00 ... 0.0 0.0 0.0 1.60 2.00 1.69 ... yes ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,Sp3
1FGLJ1857.1+0212c 284.28 2.20 45.89 -2.30 ... ... 0.18 0.04 0.10 1.27 1.25 1.75 yes yes ... ... ... ... ... C
1FGLJ1857.9+0352c 284.50 3.88 18.04 -2.40 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.06 1.03 1.37 yes yes ... ... ... ... ... C
1FGLJ1900.3+0420c 285.10 4.34 11.23 -2.36 -2.39 18.05 0.0 0.0 0.04 1.21 1.25 1.67 ... ... ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1902.3+0503c 285.59 5.06 14.78 -2.32 -2.34 10.42 0.36 0.04 0.02 1.58 1.34 1.44 ... ... ... ... yes yes ... C,V
1FGLJ1903.8-3718c 285.97 -37.31 13.95 -2.02 -1.80 3.7E+02 0.0 0.0 0.02 1.08 1.48 1.65 yes ... ... ... ... ... ... C
1FGLJ1906.6+0716c 286.65 7.28 36.94 -2.29 -2.17 38.55 0.0 0.08 0.06 1.07 1.28 1.45 yes ... ... ... ... ... ... C
1FGLJ1908.2+0803c 287.05 8.05 5.45 -2.20 ... ... 0.18 0.04 0.02 1.95 1.84 1.71 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1910.9+0906c 287.75 9.10 8.59 -2.25 -2.23 4.22 0.09 0.12 0.10 1.15 1.18 1.35 ... ... ... ... yes yes ... V
1FGLJ1913.7+1007c 288.43 10.13 7.76 -2.34 ... ... 0.0 0.0 0.04 1.17 1.38 2.11 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1925.0+1720c 291.27 17.35 4.12 -2.28 ... ... 0.0 0.04 0.02 1.22 1.74 1.51 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1926.1+1601c 291.55 16.02 16.38 -2.32 -2.38 ... 0.09 0.04 0.02 1.35 1.28 1.85 ... yes ... ... yes yes ... C,V
1FGLJ1926.5+1647c 291.64 16.80 4.12 -2.28 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.13 1.20 1.54 ... ... yes ... ... ... ... ...
1FGLJ1929.0+1741c 292.26 17.70 7.07 -2.35 -2.22 ... 0.0 0.0 0.0 1.03 1.27 1.85 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1930.8+1653c 292.71 16.89 11.51 -2.23 -2.15 ... 0.0 0.0 0.0 1.28 1.43 1.75 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1932.1+1914c 293.04 19.24 33.58 -2.42 ... ... 0.09 0.04 0.08 1.18 1.28 1.89 yes yes ... ... ... ... ... C
1FGLJ1938.2+2125c 294.57 21.42 6.22 -2.25 ... ... 0.0 0.0 0.06 1.95 1.40 2.29 ... yes ... ... ... ... ... ...
1FGLJ1940.1+2209c 295.03 22.17 8.89 -2.22 -1.69 ... 0.0 0.12 0.02 1.08 2.7E+07 2.10 ... yes ... ... yes yes FSRQ V,RE2w
1FGLJ1943.4+2340c 295.87 23.68 13.78 -2.24 -1.98 ... 0.0 0.0 0.0 1.95 1.75 1.63 yes yes ... ... ... ... ... C
1FGLJ1945.0-0724c 296.25 -7.40 0.32 -2.66 -3.65 0.01 0.0 0.0 0.0 1.39 1.47 1.69 ... ... ... ... ... yes FSRQ Sp1,Sp2,R,Sp3
1FGLJ2037.1+5718c 309.29 57.31 5.04 -2.51 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.09 1.19 1.69 ... ... ... yes ... yes FSRQ Sp1,Sp3
1FGLJ2040.0+4157c 310.02 41.95 24.68 -2.67 -3.30 ... 0.09 0.08 0.06 1.33 1.62 1.79 ? yes ... ... ... ? ? ?
1FGLJ2107.5+5202c 316.89 52.05 25.69 -2.53 -2.21 ... 0.0 0.04 0.04 1.14 1.77 1.63 ? yes ... ... ... ? ? ?
1FGLJ2108.2+5246c 317.07 52.77 2.92 -1.82 ... ... 0.0 0.0 0.0 1.39 1.60 1.32 ... ... yes ... ... yes BLLac Sp1,Sp4
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